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Resumo

Neste trabalho estudamos como certos aspectos derivados da
teoria nuclear e de grupo, fenomenologia, e observações astrof́ı-

sicas influenciam nas propriedades macroscópicas das estrelas de
nêutrons. Durante todo o trabalho utilizamos a hadrodinâmica

quântica (QHD) para simular a força forte. A QHD é um mo-
delo efetivo no qual a força forte é expressa através da troca de

mésons massivos, e, nesta tese utilizamos até quatros modelos
diferentes da QHD. Começamos estudando como a incerteza ex-
perimental nos valores da energia de simetria e seu slope afetam

algumas propriedades das estrelas de nêutrons. Após isto estu-
damos o efeito de fortes campos magnéticos, que são necessários

para explicar fenômenos relacionados com magnetares. Por fim,
estudamos efeitos do aparecimento de h́ıperons na constituição

das estrelas de nêutrons. Como a influência dos h́ıperons no
meio estelar é fortemente dependente da parametrização, uti-
lizaremos previsões derivadas de grupos de simetria para reduzir

ao máximo o número de parâmetros livres. Em todas as partes
deste trabalho comparamos os resultados obtidos com v́ınculos

experimentais, a fim de validar nosso estudo.
Palavras–chave:

Estrelas de nêutrons, grupos de simetria, campo magnético,
energia de simetria.



Abstract

In this work we study how aspects derived from nuclear and
group theory, phenomenology, and astrophysical observations

affect the macroscopic properties of neutron stars. Throughout
the work we use the quantum hadrodynamics (QHD) model to

simulate the strong force. The QHD is an effective model where
the strong force is mediated by massive mesons, and we uti-

lize up to four different models of QHD. We begin by studying
how the experimental uncertainty in the symmetry energy and
its slope affect some properties of the neutron stars. Next, we

study the effects of strong magnetic fields, which are necessary
to explain certain phenomena related to magnetars. Finally we

study effects of the hyperon threshold in neutron stars. Due
to the fact that the influence of hyperons is strongly model de-

pendent, we use results derived from symmetry groups to reduce
the number of free parameters. Our results are always compared
with experimental constraints, in order to validate our study.

Keywords:

Neutron stars, symmetry group, magnetic field, symmetry en-
ergy
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4.1 Formalismo atual e discussão . . . . . . . . . . . 55



Sumário 6
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Caṕıtulo 1

Introdução

O universo é um local muito extenso. Sabemos disso instinti-
vamente, bastando olhar para cima em uma noite de céu claro.

A matéria ordinária que compõe o universo é, em sua maio-
ria, composta por átomos. Desde o experimento de Rutherford,

no ińıcio do século XX, sabemos que os átomos possuem um
núcleo positivo, pequeno e denso, enquanto elétrons, de carga
negativa, o orbitam em um sistema análogo ao sistema solar.

Atualmente, a teoria mais aceita para descrever esta interação
eletromagnética é a eletrodinâmica quântica (do inglês, QED),

na qual duas part́ıculas carregadas interagem através da troca
de um bóson vetorial sem carga, chamado de fóton.

Em geral, não encontramos átomos isolados na Terra, mas
sim ligados em moléculas mais complexas. A força responsável

por manter os átomos ligados em moléculas é a mesma força
eletromagnética que mantém os elétrons ligados ao núcleo atômico.
Porém, vale salientar que os átomos encontrados nas moléculas

são eletricamente neutros, ou seja, carga total zero. Dois átomos
eletricamente neutros interagem devido à forças eletromagnéticas

residuais, onde, embora inexista carga ĺıquida, existem termos
de dipolos e demais multipolos elétricos. Descrever a interação

entre os átomos em uma molécula complexa via QED é algo
bastante dif́ıcil. Na prática utilizamos modelos efetivos, obtidos

à partir de observações emṕıricas. Tais interações são então de-
scritas pelas forças efetivas chamadas forças de Van der Waals.
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No núcleo atômico algo parecido ocorre. O núcleo é con-

stitúıdo por prótons e nêutrons. A teoria que melhor descreve
a interação capaz de manter o núcleo coeso é chamada cro-

modinâmica quântica (do inglês, QCD). Na QCD as part́ıculas
fundamentais são quarks e não nucleons, e estes possuem uma
carga chamada carga de cor. Enquanto na QED temos somente

um tipo de carga, eletromagnética, na QCD temos não uma,
mas três cargas de cores distintas; chamadas de verde, vermelho

e azul. A interação entre as cargas de cores é mediada através
de não apenas um, mas de oito bósons vetoriais chamados de

gluons, estes por sua vez também possuem carga de cor, po-
dendo então auto interagir. Além do mais, experimentalmente
sabemos que os quarks são confinados, ou seja, não podemos

ter quarks livres na natureza, apenas arranjos nos quais a carga
de cor ĺıquida é zero, isto é, ou bárions, que apresentam três

quarks de cores diferentes, resultando numa carga de cor to-
tal nula, ou mésons, que apresentam um quark e um anti-quark

contendo uma cor e a mesma anti-cor, resultando também numa
carga de cor nula. Tudo isto faz com que problemas envolvendo

a QCD sejam bem mais dif́ıceis de serem tratados comparados
com problemas da QED.

Assim como dois átomos neutros interagem por causa de

forças elétricas residuais, o nucleon não possui uma carga de
cor ĺıquida. Sua interação com outro nucleon é também uma

força residual. O uso da QCD para descrever o núcleo atômico
e interação entre nucleons é, na prática, bastante limitado, dev-

ido à complexidade mencionada.
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1.1 Diagrama de fase da QCD e modelos

efetivos

Assim como a água pode apresentar fases diferentes para dife-
rentes pressões e temperaturas, a matéria nuclear apresenta fases

distintas dependendo da temperatura e densidade. De maneira
bem simplista, o diagrama de fase da QCD se divide em duas
partes: Na primeira fase a matéria é formada por hádrons, como

o núcleo atômico, onde os quarks são fortemente interagentes e
estão confinados. Esta fase ocorre a baixas densidades e tempe-

raturas. Já na segunda fase a matéria é formada por quarks e
gluons fracamente interagentes, devido a uma caracteŕıstica da

QCD chamada liberdade assintótica [1]. Tal fase é chamada de
plasma de quarks e gluons (do inglês, QGP), quando a tempe-

ratura ou densidade atingem um certo limite [1, 2, 3], e ocorre o
desconfinamento. O diagrama de fase da QCD está apresentado
na Fig. 1.1.

Fig. 1.1: Diagrama de fase da QCD, retirado de [3].

De fato, nos dias atuais, apenas para regiões de altas tempe-

raturas e baixas densidades conseguimos resultados precisos da
QCD obtidos através de cálculo na rede. Para todas as demais

regiões devemos nos basear em modelos efetivos, assim como o
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que é feito com as forças de Wan der Waals para átomos em

moléculas. Um dos modelos efetivos mais simples é o chamado
modelo de sacola do MIT [4], no qual os bárions são constitúıdos

de quarks que estão livres mas restritos ao interior de uma
sacola. Logo toda informação à respeito da força forte e do
confinamento é a própria sacola, que possui um custo energético

para ser gerada. Este modelo simples nos permite não só enten-
der o confinamento, como também a transição de fase a altas

densidades. Considere que os bárions são formados por três
quarks livres dentro de uma sacola esférica de raio 1 fm. Caso

a densidade aumente acima de um certo valor cŕıtico, as saco-
las de dois bárions irão se sobrepor e neste processo os quarks
poderão andar livremente entre as sacolas.

1.2 Interações entre os bárions

Embora o modelo de sacola do MIT nos permita ter uma visão

da QCD e do confinamento, ele não é capaz de reproduzir in-
terações entre dois nucleons. Um modelo efetivo que leva em
conta interação entre os bárions foi originalmente proposto por

Yukawa [5]. Neste modelo, os graus de liberdade são nucle-
ons (e não quarks), e eles interagem através da troca de bósons

massivos (mésons). Como a part́ıcula mediadora possui massa,
o alcance da interação é finito. De fato [6], temos que para

grandes distâncias (r > 2 fm) a força entre dois nucleons é fra-
camente atrativa, modelada pela troca de um ṕıon (OPE), para

distâncias intermediárias (0.5 fm < r < 2 fm) a força é moder-
adamente atrativa e modelada pela troca de dois ṕıons (TPE),
ou pela troca de um méson σ. Já para pequenas distâncias (r <

0.5 fm) a força é fortemente repulsiva e modelada pela troca de
um méson vetorial. O potencial efetivo entre dois nucleons está

mostrado na Fig. 1.2.
Se comprimirmos a matéria nuclear a densidades cada vez
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Fig. 1.2: Potencial de Yukawa, retirado de [6].

maior, qual será a equação de estado (EoS), ou seja, relação
entre densidade de energia e pressão que resultará desta com-
pressão? Sabemos que, em última análise, a matéria nuclear

irá se decompor em quarks e gluons fracamente interagentes,
devido à liberdade assintótica e ao desconfinamento. Todavia,

como a densidade em que esta transição de fase ocorre ainda
não é conhecida (estando entre três e dez vezes a densidade

de saturação da matéria nuclear), não iremos considerar este
fato. Considerando apenas bárions, onde os quarks estão confi-

nados, qual é a EoS para altas densidades e baixas temperatu-
ras? Como essa EoS se diferencia caso a matéria seja simétrica
(mesmo número de prótons e nêutrons) ou altamente assimétrica

(densidade de uma part́ıcula muito maior do que a da outra)?
Como utilizar a QCD é pouco frut́ıfero, precisamos aqui de

um modelo efetivo para tratar este problema. De fato, mesmo o
modelo de Yukawa não é prático, uma vez que tratamos de uma
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teoria de muitos corpos. Um modelo efetivo baseado na teoria

de Yukawa é chamado de hadrodinâmica quântica (do inglês,
QHD), onde a interação entre os bárions é também mediada pela

troca de mésons massivos, com a vantagem de ser um modelo
relativ́ıstico [7].

Ainda que a obtenção de um resultado anaĺıtico da QHD

seja tão dif́ıcil quanto do próprio modelo de Yukawa, podemos
obter soluções através de uma aproximação não-perturbativa,

cuja precisão se torna cada vez maior com o aumento da densi-
dade [7]. Tal solução é chamada aproximação de campo médio,

onde os campos mesônicos são substitúıdos por seus valores
esperados, correspondente aos campos clássicos. Nesta apro-
ximação, os bárions são como part́ıculas livres colocados em

um campo clássico de fundo. Por isso, ao invés de fixarmos os
parâmetros livres à partir da interação nucleon-nucleon, como

no modelo de Yukawa, na QHD os parâmetros livres são fixa-
dos para descrever as propriedades da matéria nuclear simétrica

no ponto de saturação, sendo portanto, um modelo efetivo con-
strúıdo para explicar fenômenos onde o número de part́ıculas

é grande. Justamente por ser uma teoria de muitos corpos, e
devido ao fato da aproximação de campo médio ser otimizada
a altas densidades, esperamos que a QHD falhe em descrever a

matéria nuclear a baixas densidades. De fato isto ocorre, e sem-
pre que quisermos simular a matéria nuclear a baixas densidades

utilizaremos a equação BPS [8], que é uma EoS derivada à partir
de outro modelo efetivo, chamado modelo da gota ĺıquida.

Uma vez com um modelo aplicável em mãos, podemos tentar
responder à pergunta acima a respeito das EoS. Esta resposta

é essencial para obtermos informações sobre um objeto exótico
existente no universo: estrelas de nêutrons.
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1.3 Estrelas de Nêutrons

Estrelas de Nêutrons são objetos compactos, cuja estabilidade
deriva principalmente do prinćıpio da exclusão de Pauli. A

densidade em seu núcleo pode superar em várias vezes a densi-
dade da matéria nuclear em condições ordinárias. Tais objetos

possuem massas na ordem de 1.4M⊙ e raio da ordem de 10 Km.
Isso faz com que as grandezas f́ısicas sejam todas encontradas

com valores muito diferentes àqueles presentes na Terra. Por
exemplo, o campo gravitacional g, na superf́ıcie de uma estrela

de nêutrons pode ser estimado Newtonianamente como:

g ∼ GM

R2
r̂ ∼ 1012N/kg. (1.1)

Este valor é 100 bilhões de vezes superior ao campo gravitacional

terrestre!
A densidade (de matéria) média de uma estrela de nêutrons

também pode ser calculada:

ρ̄ ∼ 3M

4πR3
∼ 1018Kg/m3 ≃ 0.3fm−4, (1.2)

ou seja, essa densidade é aproximadamente 10 trilhões de vezes

maior que a densidade do planeta Terra, e da ordem de duas
vezes a densidade de saturação da matéria nuclear [9].

A temperatura no centro das estrelas de nêutrons é em geral

da ordem de 109 a 1010 K. Embora tais temperaturas sejam
bastante altas comparadas às nossas experiências do dia a dia,

este valor é muito baixo quando comparado ao valor do momento
de Fermi que as part́ıculas alcançam em seu interior. Isto faz

que possamos estudar as estrelas de nêutrons considerando sua
temperaturea como o zero absoluto, sem obtermos diferenças
significativas.

Campos magnéticos observados em suas superf́ıcies são geral-
mente da ordem de 1012G, além de um peŕıodo de rotação da
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ordem de 1 segundo. As estrelas de nêutrons passam a ser então

um laboratório dos superlativos, onde os limites das leis f́ısicas
podem ser testados de maneira única.

A primeira idéia a respeito das estrelas de nêutrons apareceu
em 1931, um ano da descoberta do próprio nêutron. Um jovem,
e genial, russo chamado Lev Landau então com 23 anos propôs

que poderia existir um estado ainda mais denso e compacto
que uma anã branca1, cuja estabilidade provinha não da de-

generescência dos elétrons, mas da própria estrutura da matéria
nuclear. Como não se conhecia o nêutron naquela época, ele

postulou que a densidade de tais estrelas seria tão grande que
os seus constituintes se sobreporiam, transformando a matéria
nuclear em um gigantesco núcleo [10].

Três anos depois, Baade & Zwicky propuseram que estrelas
de nêutrons poderiam ser formadas como remanescentes de su-

pernova, e que seriam constitúıdas basicamente de nêutrons, e
seus raios seriam bem menores do que os raios das estrelas con-

vencionais.
Em 1939, Oppenheimer e Volkoff encontram a equação de

equiĺıbrio hidrostático derivadas a partir da relatividade geral,
e mostraram que a massa de uma estrela constitúıda puramente
por nêutrons, sustentada contra o colapso gravitacional uni-

camente pelo prinćıpio de Pauli, teria um valor máximo de
0.71M⊙. Este resultado é uma indicação direta da importância

de se considerar as interações nucleares no interior das estrelas de
nêutrons, visto que atualmente se conhece estrelas de nêutrons

com até 2 massas solares [11, 12].
Em 1961, Zeldovich propôs um modelo relativ́ıstico com in-

terações nucleares, obtendo assim uma massa máxima superior
a 2M⊙.

Em 1967, Jocelyn Bell, sob supervisão de A. Hewish desco-

briu uma fraca fonte de rádio periódica. Inicialmente especulou-

1 Para saber mais sobre anãs brancas: [9].
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se que sua origem fosse artificial e os sinais foram chamados de

LGM (Little Green Men), porém algumas semanas depois eles
perceberam que estavam diante de uma estrela de nêutrons em

rotação.
Em 1995, para explicar os pulsares anômalos em raios-X,

Duncan [13] propôs que certas estrelas de nêutrons poderiam

ter campos magnético milhares de vezes maior do que se imagi-
nava, podendo alcançar mais de que 1018G em seu centro. Tais

objetos foram chamados de magnetares.
Outras hipóteses mais exóticas consideram que as estrelas de

nêutrons não são constitúıdas de bárions, mas na verdade de
quarks livres [9]. Embora neste trabalho não entraremos neste
assunto, realizamos um pequeno estudo à respeito deste tema,

podendo o leitor consultar a ref. [14].
Estudar então as propriedades da matéria nuclear densa é

o mecanismo natural para a compreensão e predição das pro-
priedades macroscópicas das estrelas de nêutrons.

1.3.1 Gravitação

Em geral estrelas de nêutrons são mantidas ligadas pela força
gravitacional, e não pela força nuclear. Isto só não é verdade no
caso de estrelas de quarks [9]. A razão disso é que a força nuclear

satura, ou seja, embora ela seja atrativa a grandes distâncias,
mantendo os nucleons como estados ligados no núcleo atômico,

caso a densidade atinja valores suficientes elevados, a distância
entre os nucleons diminui e a força nuclear passa a ser repulsiva.

A densidade na qual a força nuclear deixa de ser atrativa e passa
a ser repulsiva é chamada densidade de saturação nuclear. Seu

valor é dependente do modelo utilizado para a descrição dos
núcleos, mas dados experimentais indicam que ela deve estar
entre 0.148 a 0.170 fm−3 [9]. Como a densidade alcançada no

interior das estrelas de nêutrons é muito superior à densidade de
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saturação, deve existir uma força capaz de sobrepujar a repulsão

nuclear a altas densidades. Esta força é a gravidade. Por isso
as equações estruturais são as equações mais importantes na

descrição de estrelas de nêutrons.
A teoria que descreve como corpos interagem gravitacional-

mente é chamada relatividade geral [15, 16], portanto uma teoria

que descreva estrelas de nêutrons de maneira decente deve sem-
pre levar em conta efeitos relativ́ısticos.

As equações estruturais relativ́ısticas são constrúıdas resolvendo-
se as equações de campo de Einstein, considerando um fluido

perfeito, esfericamente simétrico e em equiĺıbrio hidrostático.
Analiticamente, isto resulta nas seguintes equações:

Gµν = −8πGTµν , e, T µν
;ν = 0, (1.3)

com as seguintes condições:

Tµν = (ǫ+ p)uµuν − pgµν , (1.4)

gµν = diag[A(r),−B(r),−r2,−r2 sin2 θ], e, uµ = δµ0 , (1.5)

onde, Gµν é o tensor de Einstein, Tµν é o tensor momento-

energia, G é a constante gravitacional de Newton, ǫ é a densi-
dade de energia, p é a pressão, uµ é a quadri-velocidade e gµν
é o tensor métrico. Vale a pena salientar também que estamos

trabalhando no sistema de unidades naturais, ou seja, ~ = c = 1.
Uma discussão completa sobre a solução das equações (1.3)

pode ser encontrada em [17]. Tal solução é dada pelas equações
de Oppenheimer-Volkoff [18]:

dM

dr
= 4πr2ǫ(r), (1.6)
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dp

dr
= −Gǫ(r)M(r)

r2

[

1 +
p(r)

ǫ(r)

][

1 +
4πp(r)r3

M(r)

][

1− 2GM(r)

r

]−1

.

(1.7)

Podemos perceber que são duas equações, porém temos três
variáveis: M(r), ǫ(r) e p(r). Precisamos então encontrar uma
terceira equação para resolvermos as equações acima. Geral-

mente, iremos procurar soluções do tipo p = f(ǫ), chamadas
de equações de estado (EoS). Encontrar as EoS será o objetivo

principal deste trabalho. Uma vez que tenhamos a EoS apro-
priada, podemos resolver as equações de Oppenheimer-Volkoff e

comparar os resultados obtidos com dados observacionais.
Embora soluções das equações de Oppenheimer-Volkoff pro-

duzam estrelas em equiĺıbrio hidrostático, não necessariamente
todas suas soluções são estáveis. Vamos estudar então algumas
condições de estabilidade, que as soluções precisam obedecer.

Primeiramente queremos que nossas equações de estado sejam
todas causais, ou seja, a velocidade do som no meio não pode

superar a velocidade da luz no vácuo. A velocidade do som no
meio é dado por:

vs =

√

∣

∣

∣

∣

∂p

∂ǫ

∣

∣

∣

∣

, (1.8)

e, em unidades naturais, esta velocidade deve ser sempre menor
que 1.

Por outro lado, também queremos que o sistema seja estável.
Isso significa que o sistema deve sempre obedecer ao prinćıpio
de Le Chantelier. Este prinćıpio nos diz que se um sistema

termodinâmico em equiĺıbrio for perturbado ele encontrará outra
configuração de equiĺıbrio. Analiticamente ele é expresso por:

∂p

∂ǫ
> 0,
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que nada mais é do que uma formulação alternativa à positivi-

dade da compressibilidade isotérmica e adiabática [19].
Podemos combinar o prinćıpio de Le Chantelier e a causali-

dade numa expressão única:

0 <
∂p

∂ǫ
< 1. (1.9)

Esta condição é geralmente satisfeita em modelos relativ́ısticos.

Podemos estudar a estabilidade macroscópica de uma estrela,
tal que a estrela execute pequenas oscilações radiais. Ou seja,

vamos considerar que o raio da estrela varie de R para R+ δR.
É mostrado em [17] que para que as oscilações sejam estáveis,

as equações estruturais devem sempre satisfazer a seguinte de-
sigualdade:

dM

dǫc
> 0, (1.10)

onde ǫc é a densidade de energia no centro da estrela. Veremos
que ao contrário da estabilidade microscópica, esta desigualdade

nem sempre é satisfeita, provocando assim uma massa máxima
posśıvel. Ruffini [20] mostrou que a massa de uma estrela de

nêutrons, independente de qual EoS se use, deve ser sempre
menor do que 3.2 massas solares. Testaremos a validade das

EoS encontradas neste trabalho verificando se elas obedecem a
este limite.

1.4 Organização da Tese

Esta tese é organizada da seguinte maneira:
No caṕıtulo 2 discutimos a QHD, introduzindo o formalismo

matemático da teoria e o cálculo das grandezas relevantes do
modelo. Posteriormente vemos como construir uma EoS em
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equiĺıbrio qúımico e sem carga elétrica ĺıquida, que possa ser

aplicada no estudo de estrelas de nêutrons.
No caṕıtulo 3 discutimos como a energia de simetria e o slope

da matéria nuclear afetam as propriedades macroscópicas das es-
trelas de nêutrons. A energia de simetria está relacionada com a
diferença energética entre um sistema simétrico (mesmo número

de prótons e nêutrons) e um assimétrico. Embora conhecemos
tais valores para sistemas simétricos próximos à densidade de

saturação, nas regiões mais extremas, de altas densidades e as-
simetria, ou seja, no interior de estrelas de nêutrons, tais resul-

tados ainda são desconhecidos.
No caṕıtulo 4 discutimos efeitos de fortes campos magnéticos

nas propriedades das estrelas de nêutrons. Postula-se que cam-

pos magnéticos extremos podem ocorrer no interior dos mag-
netares. Neste caṕıtulo iremos revisitar o formalismo comu-

mente empregado para descrever efeitos de campos magnéticos
e a grande ambiguidade que isto acarreta nas propriedades ma-

croscópicas das estrelas de nêutrons. Por fim vamos revisar
o conceito termodinâmico de pressão à fim de introduzir um

campo magnético termodinamicamente consistente, reduzindo
as incertezas à respeito da influência do campo magnético. Um
apêndice também foi adicionado à respeito deste tema (apêndice

A).
No caṕıtulo 5 estudamos efeitos de h́ıperons no interior das

estrelas de nêutrons. Hı́perons são bárions que contém o número
quântico de estranheza, e seu aparecimento é energeticamente

favorecido à medida que a energia de Fermi dos nucleons au-
menta. A inclusão de h́ıperons tráz novos parâmetros livres para

a teoria. A fim de fixa-los utilizamos o grupo de simetria SU(3)
e SU(6) e comparamos os resultados obtidos com v́ınculos expe-
rimentais. Um outro apêndice sobre grupos de simetria também

foi adicionado (apêndice B).
Por fim, temos a conclusão e bibliografia.



Caṕıtulo 2

F́ısica Hadrônica

Neste caṕıtulo vamos descrever uma teoria que leva em conta a
interação forte entre os hádrons. Um dos modelos relativ́ısticos

que descreve a interação nuclear é conhecido como modelo de
Walecka, que considera que a interação entre os bárions é medi-

ada através de mésons massivos. Este modelo e suas variações é
chamado de hadrodinâmica quântica (QHD) [7] e será discutido
em detalhes no decorrer do texto. Através da QHD seremos

então capazes de encontrar diversas EoS, e assim obtermos a
relação massa-raio das estrelas de nêutrons através das equações

de Oppenheimer-Volkoff.

2.1 Hadrodinâmica quântica

Utilizaremos nesse trabalho modelos derivados da QHD. Em seu

modelo original [7], apenas os mésons ω e σ estavam presentes.
A fim de corrigir o valor da energia de simetria, o méson ρ foi

adicionado posteriormente. Este modelo ficou conhecido como
σωρ [9] e é o modelo comumente utilizado na literatura. A fim de

obtermos uma descrição mais rica, em alguns casos poderemos
encontrar adicionalmente os mésons δ ou φ. Do mesmo modo,

em alguns casos permitiremos que a matéria nuclear seja com-
posta não somente pelos nucleons, mas que também h́ıperons
estejam presentes a grandes densidades. A razão pela qual per-

mitiremos que h́ıperons apareçam se deve ao fato de que todo
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o octeto bariônico é composto por férmions, e à medida que

a densidade aumenta, fica mais energeticamente favorável criar
um h́ıperon do que outro nucleon [9]. Embora o aparecimento

de h́ıperons a prinćıpio violar a conservação da hipercarga [21],
este número quântico não se conserva em interações fracas, e
em uma escala de tempo macroscópica, não devemos esperar

que esta conservação se mantenha. Também iremos estudar
como a matéria hadrônica se comporta na presença de campos

magnéticos fortes. Para isso vamos inicialmente considerar um
campo magnético externo constante. Após isso consideramos

a variação do campo magnético a fim de satisfazer o teorema
escalar do Virial [22].

A lagrangiana da QHD na presença de campo magnético ex-

terno, contendo todos os mésons que poderão ser encontrados
neste trabalho fica:

LQHD = ψ̄b[γ
µ(i∂µ − ebAµ − gv,bωµ − gφ,bφµ − gρ,b

1

2
~τ · ~ρµ) +

−(mb − gs,bσ − gδ,b~τ · ~δ)]ψb +
1

2
(∂µσ∂

µσ −m2
sσ

2) +

+
1

2
(∂µ~δ∂

µ~δ −m2
δδ

2)− U(σ)− 1

4
ΩµνΩµν +

1

2
m2

vωµω
µ+

−1

4
ΦµνΦµν +

1

2
m2

φφµφ
µ+

1

2
m2

ρ~ρµ · ~ρ µ− 1

16π
F µνFµν −

1

4
Pµν ·Pµν ,

(2.1)
onde , ψb é o campo de Dirac do bárion b, Aµ é o quadripotencial
eletromagnético, e os σ, ω, φ, ρ e δ são os campos bosônicos dos

mésons. Os gm,b’s são as constantes de acoplamento da força
forte que acoplam o méson m com o bárion b, mb é a massa

do bárion b e mv, ms, mφ, mρ e mδ são as massas dos mésons
ω, σ, φ, ρ e δ respectivamente. Os termos Ω, Φ, P, F , ∂σ e ∂δ

são os termos cinéticos dos campos bosônicos [9, 17]; eb é a carga
elétrica do bárion b enquanto U(σ) é o termo de auto interação
do campo σ:
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U(σ) =
1

3!
κσ3 +

1

4!
λσ4. (2.2)

Por fim, ~τ são as matrizes de Pauli, mostrando que o acopla-
mento dos bárions com os mésons ρ e δ depende da projeção de

isospin de cada bárion.
A fim de descrever uma matéria neutra e em equiĺıbrio beta,

adicionamos léptons como um gás de Fermi não interagente. Sua
lagrangiana é:

Llep =
∑

l

ψ̄l[iγ
µ(∂µ − elAµ)−ml]ψl, (2.3)

onde a soma corre sobre os dois léptons mais leves (e, µ); e el é

a carga elétrica dos léptons.
Para resolvermos a lagrangiana da equação (2.1) vamos uti-

lizar a chamada aproximação de campo médio [7]. Nela os
campos mesônicos são substitúıdos pelos seus valores espera-
dos: σ → 〈σ〉 ≡ σ0, ωµ → δµ0 〈ωµ〉 ≡ ω0, φµ → δµ0 〈φµ〉 ≡ φ0,

~ρµ → δµ0 δ
3
i

〈

ρiµ
〉

≡ ρ0 e ~δ → δ3i 〈δ〉 ≡ δ0. Com essa aproximação
os termos cinéticos dos mésons são desconsiderados. Também
consideramos um campo magnético constante na direção z, neste

caso escolhemos: A0 = A2 = A3 = 0 , A1 = −By. A lagrangiana
na aproximação de campo médio então fica:

L = ψ̄b[γ
0(i∂0−gv,bω0−gφ,bφ0−

1

2
gρ,bτ3ρ0)−iγj(∂j−eAj)−M∗

b ]ψb+

−1

2
m2

δδ
2
0 −

1

2
m2

sσ
2
0 +

1

2
m2

vω
2
0 +

1

2
m2

φφ
2
0 +

1

2
m2

ρρ
2
0 −

1

3!
κσ3

0 −
1

4!
λσ4

0,

(2.4)
onde definimos: M∗

b =̇ mb − gs,bσ0 − gδ,bτ3δ0 como sendo a

massa efetiva do bárion b.
Podemos agora aplicar as equações de Euler-Lagrange na la-

grangiana (2.4) para obtermos as equações de movimento dos
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campos bariônicos.

[γ0(i∂0−gv,bω0−gφ,bφ0−
1

2
gρ,bτ3ρ0)− iγj(∂j−ebAj)−M∗

b ]ψb = 0.

(2.5)
Resolvendo-se a equação (2.5) obtemos os autovalores para

a energia. Existem duas soluções distintas. A primeira diz re-
speito às part́ıculas neutras, e para o caso em que o campo

magnético é zero. Em ambos os casos, o termo ebAj sempre
se anula. A segunda é quando temos part́ıculas carregadas na

presença de um campo magnético não nulo. Neste caso a órbita
das part́ıculas perpendicular à direção do campo é quantizada,
trazendo uma quantização também para os ńıveis de energia.

Os diversos ńıveis discretos de energia são chamados ńıveis de
Landau, onde seu primeiro ńıvel é não-degenerado e os demais

apresentam uma degenerescência de grau 2 [17]. A energia dos
bárions fica então:

Eb =

{
√

k2 +M∗2
b + gv,bω0 + gφ,bφ0 + gρ,b

τ3
2 ρ0 (B = 0)

√

k2z +M∗2
b + 2ν|e|B + gv,bω0 + gφ,bφ0 + gρ,b

τ3
2 ρ0 (B 6= 0)

(2.6)
onde ν é o ńıvel de Landau.

Para os léptons:

El =

{
√

k2 +m2
l se B = 0

√

k2z +m2
l + 2ν|e|B se B 6= 0

(2.7)

No limite de baixas temperaturas (T = 0K), o autovalor da
energia é também o potencial qúımico dos férmions [9, 7].

Uma vez com os autovalores de energia em mãos, podemos
obter as equações de estado (EoS), isto é, a densidade numérica

(também chamada de densidade bariônica) n, a densidade de
energia ǫ e a pressão P , a partir da mecânica estat́ıstica e da

termodinâmica.
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Sendo os bárions e os léptons férmions, eles obedecem à dis-

tribuição de Fermi-Dirac [23]. Como estamos interessados na
descrição da matéria no interior das estrelas de nêutrons, pode-

mos tomar o limite de temperatura zero. Neste caso a dis-
tribuição de Fermi-Dirac se torna a função degrau de Heaviside.
A densidade numérica para os férmions é então:

dnf =

{

k2dk/π2

|e|B/(2π)2dkz
→ nf =

{

k3/3π2 (B = 0)
|e|B/(2π)2∑ η(ν)kz (B 6= 0)

(2.8)
onde na equação (2.8) utilizamos o fato de que tanto os léptons

quanto os bárions do nosso modelo são férmions e possuem spin
1/2 e, portanto, possuem grau de degenerescência igual a dois

na ausência de campo magnético. Quando o campo magnético
está presente, ν(η) é o grau de degenerescência de cada ńıvel de

Landau. A soma sobre todos ńıveis de Landau termina em νmax,
o maior valor de ν tal que o quadrado do momento de Fermi de

cada part́ıcula é uma grandeza positiva, e corresponde ao maior
número natural que satisfaz a seguinte desigualdade:

νmax ≤
µ2f −M∗2

f

2|e|B (2.9)

onde µf e M∗
f são os potenciais qúımicos e a massa efetiva dos

férmions em questão.

Novamente, via mecânica estat́ıstica, obtemos a densidade de
energia dos férmions [23]:

ǫf =

∫ kf

0

Efdnf , (2.10)

onde Ef é dada pela equação (2.6) no caso dos bárions, e pela

equação (2.7) no caso dos léptons.
Para os mésons, que são bósons, obtemos sua densidade de

energia a partir do valor médio da sua hamiltoniana. No nosso
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caso:

ǫm = 〈Hm〉 = −〈Lm〉 . (2.11)

Explicitamente, expressamos as densidades de energia dos
bárions, léptons e dos mésons respectivamente por:

ǫb =
1

π2

∫ kf

0

√

k2 +M∗2
b k

2dk se B = 0, (2.12)

ǫb =
|e|B
2π2

νmax
∑

ν=0

η(ν)

∫ kf

0

√

k2z +M∗2
b + 2ν|e|Bdkz se B 6= 0,

ǫl =
1

π2

∑

l

∫ kf

0

√

k2 +m2
l k

2dk se B = 0, (2.13)

ǫl =
|e|B
2π2

νmax
∑

ν=0

η(ν)

∫ kf

0

√

k2z +m∗2
l + 2ν|e|Bdkz se B 6= 0,

ǫm =
1

2

(

m2
sσ

2
0 +m2

vω
2
0 +m2

φφ
2
0 +m2

ρρ
2
0 +m2

δδ
2
0

)

+U(σ). (2.14)

A densidade bariônica total é dada pela soma da densidade
numérica de cada bárion.

n =
∑

b

nb, (2.15)

e a densidade de energia total pela soma da densidade de energia
de todos os férmions e também dos mésons:

ǫ =
∑

b

ǫb +
∑

l

ǫl + ǫm +
B2

8π
(2.16)

Por fim a pressão é facilmente obtida via termodinâmica [19]:

P =
∑

f

µfnf − ǫ+ κ
B2

8π
. (2.17)
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onde a soma em f é feita sob os férmions. O potencial qúımico

dos férmions como já dito é dado pelo autovalor das equações
de Dirac. A constante κ é adimensional e vale -1 ≤ κ ≤ 1. O

melhor valor a ser utilizado será discutido com mais detalhes no
caṕıtulo 5.

Resta-nos agora calcular qual é o valor esperado dos campos

mesônicos. Para isso impomos que a densidade de energia é
estacionária em relação a esses campos [9]:

(

∂ǫ

∂σ0

)

=

(

∂ǫ

∂ω0

)

=

(

∂ǫ

∂φ0

)

=

(

∂ǫ

∂ρ0

)

=

(

∂ǫ

∂δ0

)

= 0. (2.18)

Obtemos os seguintes valores:

ω0 =
∑

b

gv,b
m2

v

nb, (2.19)

φ0 =
∑

b

gφ,b
m2

φ

nb, (2.20)

ρ0 =
∑

b

gρ,b
m2

ρ

τ3nb, (2.21)

σ0 =
∑

b

gs,b
m2

s

nSb −
1

2

κ

m2
s

σ2
0 −

1

6

λ

m2
s

σ3
0. (2.22)

δ0 =
∑

b

gδ,b
m2

δ

τ3nSb. (2.23)

onde nSb é definida como densidade escalar do bárion b e vale:

nSb =
1

π2

∫ kf

0

M∗
b k

2dk
√

k2 +M∗2
b

se B = 0, (2.24)

nSb =
|e|B
2π2

νmax
∑

ν=0

η(ν)

∫ kf

0

M∗
b dkz

√

k2z +M∗2
b + 2ν|e|B

se B 6= 0.
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2.2 Parâmetros do Modelo

Uma vez que temos todo formalismo em mãos, precisamos agora
de parâmetros para que nosso modelo simule as propriedades

conhecidas da matéria nuclear. Da fenomenologia [9, 24] conhe-
cemos algumas quantidades da matéria nuclear simétrica no

ponto de saturação. São elas: a densidade de saturação da
matéria nuclear (n0), a massa efetiva do nucleon (M∗/M), a

compressibilidade (K), a energia de simetria (S0), o chamado
Slope da energia de simetria (L), e a energia de ligação por nu-

cleon (E/N). A Tab. 2.1 expressa quais são os valores dessas
grandezas inferidas pela experiência.

n0 (fm−3) M∗/M K (MeV ) S0 (MeV ) L (MeV ) E/N (MeV )
0.148-0.170 0.7-0.8 200-315 30-35 36-113 15.7-16.5

Tab. 2.1: Propriedades da matéria nuclear no ponto de saturação.

Para simular essas propriedades, no decorrer do nosso tra-

balho utilizaremos até quatro modelos para parametrizar a in-
teração nucleon-nucleon. Estes modelos são chamados de GM1,

GM3 [17, 24, 25] e NL3 [26, 27] e NLρ [28]. Os parâmetros e
previsões destes quatro modelos para a matéria simétrica são
encontrados na Tab. 2.2.

Os modelos GM1 e GM3 predizem quantidades muito pareci-
das, embora o valor de suas constantes de acoplamento se dife-

renciem bastante. O modelo GM1 possui constantes de acopla-
mento maiores, significando que neste modelos os hádrons são

altamente interagentes. Apesar de ter pouca relevância para a
descrição da matéria nuclear no ponto de saturação, o maior
valor das constantes de acoplamento do modelo GM1 irá pro-

duzir significativas alterações da matéria nuclear a altas densi-
dades. Já os modelos NL3 e NLρ se diferenciam bastante tanto

na previsão quanto nas constantes de acoplamento.
Resta-nos ainda definir as massas das part́ıculas que podem
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estar presentes na descrição da matéria nuclear. Para os bárions,

consideraremos que os multipletos de isospin possuem massas
iguais, isso faz com que: mN = 939 MeV , mΛ = 1116 MeV ,

mΣ = 1193 MeV e mΞ = 1318 MeV . Para os léptons temos
que: me = 0.511 MeV e mµ = 105.6 MeV . Para os mésons:
ms = 512 MeV , mv = 783 MeV , mφ = 1020 MeV , mδ =

980 MeV e mρ = 770 MeV . Todas as part́ıculas do modelo
possuem a chamada massa f́ısica, isto é, possuem massas con-

dizentes com aquelas observadas na natureza, exceto o méson σ.
O méson escalar menos massivo observado possui uma massa de

760 MeV [21]. Porém utilizaremos esta massa fict́ıcia aqui para
ficarmos de acordo com o modelo da QHD original [7] e também
das parametrizações GM1, GM3 [24] e NL3 [27] e NLρ [28].

GM1 GM3 NL3 NLρ
gs ≡ gNNσ 8.910 8.175 10.217 8.310
gv ≡ gNNω 10.610 8.712 12.868 9.238
gφ ≡ gNNφ 0.0 0.0 0.0 0.0
gρ ≡ gNNρ 8.196 8.259 8.948 7.538
gδ ≡ gNNδ 0.0 0.0 0.0 0.0
κ/MN 0.005894 0.017318 0.0041014 0.01387
λ -0.006426 -0.014526 -0.015921 - 0.0288

n0 (fm−3) 0.153 0.153 0.148 0.160
M∗/M 0.70 0.78 0.60 0.75

K (MeV ) 300 240 272 240
S0 (MeV ) 32.5 32.5 37.4 30.5
L (MeV ) 94 90 118 85

(E/N −M) (MeV ) -16.3 -16.3 -16.3 -16.0

Tab. 2.2: Parâmetros e previsões dos modelos GM1, GM3, NL3 e NLρ.

Note também que o valor da constante gφ ser igual à zero é

porque nos modelos originais, GM1, GM3 e NL3 e NLρ o méson
φ não se acopla ao nucleon. Este méson é muito importante

quando h́ıperons estão presentes, pois causa a supressão destes
no regime de baixas densidades. Iremos ver no caṕıtulo 5 como
adicionar este novo méson vetorial sem alterar em nada as pre-
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visões apresentadas na Tab. 2.2.

Outra constante de acoplamento nula é a do méson δ, gδ. Este
méson não está presente nos quatros modelos originais. O méson

delta é um méson escalar-isovetorial, sua importância deriva do
fato que o modelo σωρδ nos permite variar a energia de simetria
sem variar o slope (e vice-versa). Algo que não é posśıvel nos

tradicionais modelos σωρ. No próximo caṕıtulo vamos estudar
isto com bastante detalhe.



Caṕıtulo 3

Energia de Simetria e seu Slope

Neste caṕıtulo estudaremos como o valor da energia de simetria
na densidade de saturação (S0) e de seu slope (L) afetam três

propriedades macroscópicas das estrelas de nêutrons: sua massa
máxima, o raio da chamada massa canônica, M = 1.4M⊙; e

a menor massa que permite efeito Urca direto no interior das
estrelas de nêutrons. A energia de simetria nos diz quão ener-
geticamente favorável um sistema simétrico, isto é, com mesmo

número de prótons e nêutrons, é em relação a um sistema com
assimetria de isospin (diferente número de prótons e nêutrons).

Embora seja função da densidade, o valor da energia de simetria
na densidade de saturação é razoavelmente bem conhecido desde

a fórmula semi-emṕırica de massa proposta por Weizsacker [9].
Atualmente a sua incerteza é pequena, e assume-se que S0 valha

entre 30 e 35 MeV [29]. O slope da energia de simetria diz como
a energia de simetria da matéria simétrica cresce quando vari-
amos a densidade. Ainda existe muita incerteza a respeito do

valor do slope na densidade de saturação nuclear. De maneira
mais ampla, encontramos na literatura [29] que L deva valer

entre 36 e 113 MeV, embora alguns resultados recentes infiram
valores mais restritivos a L, entre 40 e 62 MeV [30, 31]. Para

estudar o efeito de S0 e L em estrelas de nêutrons, usaremos os
quatro modelos da Tab. 2.2: GM1, GM3, NL3 e NLρ. Embora

o valor do slope para o modelo NL3 seja ligeiramente superior
ao limite inferido pela experiência, veremos mais adiante como
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contornar esta situação.

3.1 Formalismo

Utilizamos nesta parte do trabalho quatro mésons, ω, ρ, σ e δ,
onde o último pode ou não estar presente. Também não nos

preocuparemos com o campo magnético e com a presença de
h́ıperons. Descreveremos o chamado bulk da matéria nuclear,

ou seja, desconsiderando efeitos de borda. Os resultados são
obtidos para a matéria simétrica em temperatura zero. A La-

grangiana, em aproximação de campo médio fica:

LQHD = ψ̄N [γ
0(i∂0 − gvω0 −

1

2
gρτ3ρ0)− iγj∂j −M∗

b ]ψN +

−1

2
m2

δδ
2
0 −

1

2
m2

sσ
2
0 +

1

2
m2

vω
2
0 +

1

2
m2

ρρ
2
0 −

1

3!
κσ3

0 −
1

4!
λσ4

0,(3.1)

onde ψN é o campo de Dirac dos nucleons. O cálculo dos campos

mesônicos e das demais grandezas associadas são os mesmos
discutidos no caṕıtulo 3.

Para compararmos as diferentes abordagens ao tema, pre-
cisamos da expressão anaĺıtica para a energia de simetria da
matéria nuclear simétrica (nn = np). Seguindo as Ref. [26, 32,

33]:

S =
n

8

(

gρ
mρ

)2

+
k2f

6
√

k2f +M∗2
+

−
(

gδ
mδ

)2
M∗2 · n

2(k2f +M∗2)[1 + (gδ/mδ)2 · A(kf)]
, (3.2)

onde

A(kf) =
4

(2π)3

∫ kf

0

d3k
k2

(k2 +M∗2)3/2
, (3.3)
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é uma função tanto do momento de Fermi (kf = kfp = kfn)

quanto da massa efetiva (M∗ = M∗
p = M∗

n) da matéria nuclear
simétrica. A energia de simetria depende do valor da constante

de acoplamento dos mésons ρ e δ. Vamos então explorar uma
famı́lia de valores tal que nos permita que S0 esteja entre 30 e
35 MeV. Um v́ınculo adicional é que (gδ/mδ)

2 possui um valor

máximo de 2.6 fm2, devido ao chamado potencial de BonnC [32,
33, 34].

Expandindo a energia de simetria S em torno da densidade
de saturação da matéria nuclear (n0) em uma série de Taylor

obtemos [29]:

S = S0 + Lǫ+O(ǫ)2, (3.4)

onde S0 é a energia de simetria na densidade de saturação da
matéria nuclear e ǫ = (n0−n)/3n0. O parâmetro L é o chamado

slope da energia de simetria, e é calculado na densidade de
saturação da matéria nuclear:

L = 3n

(

dS

dn

)
∣

∣

∣

∣

n=n0

. (3.5)

Podemos também, definir o slope para uma densidade ar-

bitrária L(n) como feito em [35]:

L(n) = 3n

(

dS

dn

)

. (3.6)

3.2 Parametrizações e Resultados

Como mostrado na Tab. 2.2, cada modelo da QHD prediz dife-

rentes valores de seis propriedades da matéria nuclear simétrica
no ponto de saturação. Em todos os casos aqui estudados, a

densidade de saturação da energia nuclear (n0), a energia de
ligação por bárion (E/N − M), a compressibilidade (K) e a
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massa efetiva do nucleon (M∗/M) serão mantidas fixas. Por

outro lado, a energia de simetria no ponto de saturação (S0) e
seu slope L serão considerados parâmetros livres. O estudo será

divido em três diferentes abordagens.

3.2.1 QHD sem o méson δ

Primeiramente, estudaremos a influência de S0 e L num modelo
sem o méson δ. De acordo com a equação 3.2, o méson ρ de-

termina simultaneamente a energia de simetria e o slope. Os
valores das constantes de acoplamento e das grandezas f́ısicas

desta abordagem estão nas Tab. 3.1, 3.2, 3.3 e 3.4 para os mo-
delos GM1, GM3, NL3 e NLρ respectivamente. Vale a pena

notar que o modelo NL3 original [27] prediz que os valores de S0

e L são 37.4 e 118.4 MeV respectivamente. Ambos valores estão
em desacordo com dados experimentais [29, 36, 37, 38]. Entre-

tanto podemos contornar este problema redefinindo o valor da
constante de acoplamento do méson ρ, forçando assim que a

energia de simetria e seu slope assumam valores razoáveis.

(gρ/mρ)
2 (fm2) (gδ/mδ)

2 (fm2) S0 (MeV) L (MeV)
3.880 - 30.49 87.9
4.145 - 31.49 90.9
4.410 - 32.49 93.9
4.677 - 33.49 96.9
4.936 - 34.49 99.9

Tab. 3.1: Valores de S0 e L para o modelo GM1 sem o méson δ.

Das tabelas 3.1 a 3.4, podemos perceber que sem o méson δ
o slope da energia de simetria possui uma perfeita dependência

linear com S0. Este efeito é independente da parametrização
escolhida:

L = 3S0 + C, (3.7)



Caṕıtulo 3. Energia de Simetria e seu Slope 34

(gρ/mρ)
2 (fm2) (gδ/mδ)

2 (fm2) S0 (MeV) L (MeV)
4.260 - 30.49 83.7
4.525 - 31.49 86.7
4.791 - 32.49 89.7
5.055 - 33.49 92.7
5.319 - 34.49 95.7

Tab. 3.2: Valores de S0 e L para o modelo GM3 sem o méson δ.

(gρ/mρ)
2 (fm2) (gδ/mδ)

2 (fm2) S0 (MeV) L (MeV)
3.458 - 30.40 97.4
3.733 - 31.40 100.4
4.006 - 32.40 103.4
4.280 - 33.40 106.4
4.552 - 34.40 109.4

Tab. 3.3: Valores de S0 e L para o modelo NL3 sem o méson δ.

(gρ/mρ)
2 (fm2) (gδ/mδ)

2 (fm2) S0 (MeV) L (MeV)
3.830 - 30.49 85.0
4.082 - 31.49 88.0
4.335 - 32.49 91.0
4.558 - 33.49 94.0
4.842 - 34.49 97.0

Tab. 3.4: Valores de S0 e L para o modelo NLρ sem o méson δ.

embora o coeficiente linear C seja dependende do modelo, o
coeficiente agular não o é.

Sem o méson δ, variar a energia de simetria no ponto de
saturação S0 implica automaticamente na variação do seu slope

L. A energia de simetria S (eq. 3.2) e o slope para densidades
arbitrárias L(n) (eq. 3.6) para o modelos NL3 estão mostrados
na Fig.3.1.

Podemos ver que tanto a energia de simetria quanto o seu
slope crescem com a densidade, e que as linhas nunca se cruzam.

Em outras palavras, a parametrização com o menor valor da
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Fig. 3.1: (Direita) Energia de simetria S em função da densidade. (Es-
querda) slope da energia de simetria L(n) em função da densidade
na abordagem sem o méson δ.

energia de simetria e seu slope a baixas densidades terá o menor
valor dessas grandezas a altas densidades. O comportamento

dos modelos GM1, GM3 e NLρ é muito parecido com aqueles
mostrados na Fig. 3.1. Algumas figuras extras podem ser vistas

na ref. [39].
Agora, a fim de estudar diretamente as estrelas de nêutrons,

vamos resolver as equações estruturais 1.6 e 1.7, chamadas equa-
ções de Oppenheimer-Volkoff [18], e obter a relação massa-raio

das estrelas de nêutrons. Para isso, construimos nossas EoS
para uma matéria eletricamente neutra e em equiĺıbrio beta. O
resultado das equações de Oppenhimer-Volkoff para os modelos

GM1 e NLρ estão mostrados na Fig. 3.2.
Nesta abordagem sem o méson δ, a energia de simetria e o seu

slope tem pouca influência no raio na estrela de massa canônica,
e quase zero influência na massa máxima. De fato, o raio da

estrela e massa 1.4M⊙ não varia mais que 0.2 km nos quatro
modelos utilizados. Já a massa máxima possui um desvio sempre

menor a 0.02M⊙. Assim como na Fig. 3.1, o resultado para os
modelos NL3 e GM3 são qualitativamente muito parecidos com
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Fig. 3.2: Relação massa-raio para os modelos GM1 e NLρ sem o méson δ.

os resultados dos modelos GM1 e NLρ. Todavia, os gráficos
destes modelos podem ser encontrados na ref. [39].
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Fig. 3.3: Fração de próton Yp e o valor cŕıtico xDU para os modelos GM1 e
GM3 sem o méson δ.

Vamos agora voltar nossa atenção para o resfriamento das
estrelas de nêutrons. Após a formação da estrela de nêutrons
através de uma explosão de supernova, a maior parte da ener-

gia térmica da estrela será perdida por emissão de neutrinos ao
invés de radiação eletromagnética. Caso a fração de prótons
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Fig. 3.4: Massa mı́nima que permite a ocorrência de processo Urca direto
sem o méson δ.

no núcleo da estrela de nêutrons seja baixa, o processo domi-

nante no esfriamento será a emissão de neutrinos através do
chamado processo Urca modificado [10]. O processo Urca modi-
ficado resfria uma estrela de nêutrons de 1010 K para 108 K em

aproximadamente cem mil anos. Todavia, se a fração de prótons
exceder um certo mı́nimo (aproximadamente 1/9 da densidade

total), então o processo Urca direto será permitido. O processo
Urca direto é muito mais eficiente que o processo Urca modifi-

cado, e é capaz de resfriar uma uma estrela de nêutrons de 1010

K para 108 K em menos de um ano [10, 40]!

Quantitativamente, o processo URCA direto ocorre quando
a fração de prótons excede um valor cŕıtico, xDU , que pode ser
calculado em termos da fração de léptons [41, 42]:

xDU =
1

1 + (1 + x
1/3
e )3

, (3.8)

onde xe = ne/(ne+nµ), e ne, nµ são as densidades numéricas do
elétron e do muon respectivamente. Os gráficos para a fração de
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prótons em função da densidade para os modelos GM1 e GM3

são mostrados na Fig. 3.3, enquanto a Fig. 3.4 mostra a massa
mı́nima que permite o processo Urca direto para os quatros mo-

delos da QHD. Vemos que nesta abordagem, quanto menor for a
energia de simetria no ponto de saturação, e consequentemente
seu slope, maior é a densidade que habilita o processo Urca mo-

dificado. Embora sem o méson δ as propriedades macroscópicas
das estrelas de nêutrons quase não sofrem variações com respeito

a variação da energia de simetria S0 e seu slope L, vemos que
a massa mı́nima que permite que o processo Urca direto ocorra

é fortemente afetada por essa grandezas. As variações do valor
da massa mı́nima podem chegar a 25% ou 0.3M⊙.

Model S0 (MeV) Mmax/M⊙ R1.4M⊙
MDU/M⊙ nDU (fm−3)

GM1 30.49 2.39 13.72 1.26 0.305
GM1 31.49 2.39 13.76 1.17 0.290
GM1 32.49 2.39 13.80 1.10 0.279
GM1 33.49 2.38 13.84 1.04 0.267
GM1 34.49 2.38 13.91 0.98 0.255

GM3 30.49 2.04 13.07 1.10 0.327
GM3 31.49 2.04 13.12 1.04 0.309
GM3 32.49 2.04 13.16 0.98 0.293
GM3 33.49 2.04 13.22 0.93 0.280
GM3 34.49 2.04 13.26 0.89 0.267

NL3 30.40 2.81 14.44 1.28 0.258
NL3 31.41 2.81 14.48 1.20 0.249
NL3 32.40 2.80 14.51 1.11 0.241
NL3 33.40 2.80 14.54 1.04 0.232
NL3 34.40 2.79 14.61 0.98 0.225

NLρ 30.49 2.11 12.93 1.12 0.340
NLρ 31.49 2.11 12.97 1.05 0.323
NLρ 32.49 2.11 13.01 1.00 0.308
NLρ 33.49 2.11 13.07 0.95 0.295
NLρ 34.49 2.10 13.13 0.90 0.279

Tab. 3.5: Principais propriedades das estrelas de nêutrons sem o méson δ.
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A possibilidade de ocorrer processo Urca direto no interior

das estrelas de nêutrons é objeto de estudo de vários trabalhos
encontrados na literatura [26, 40, 41, 42, 43, 44, 45], embora

algumas ambiguidades ainda permaneçam. Modelos não-rela-
tiv́ısticos predizem que a massa mı́nima para que o processo
Urca direto ocorra seja de 1.35M⊙ [42] ou mesmo valores ainda

maiores [43]. Por outro lado, modelos realtiv́ıstico predizem
que massas tão baixas quanto 0.8M⊙ já são capazes de realizar

processo Urca direto. Apesar de não haver consenso sobre qual a
massa mı́nima capaz de ativar o processo Urca direto, é razoável

assumir 1.1M⊙ como um limite inferior [40]. Neste caso, quase
todas parametrizações que não utilizam o méson δ devem ser
evitadas como pode ser visto na Fig. 3.4.

Nós resumimos as principais caracteŕısticas dos diversos mo-
delos aqui utilizados na Tab. 3.5. Em geral os modelos que

predizem maiores massas também predizem maiores raios para
a massa canônica e uma maior massa mı́nima que permite re-

alizar processo Urca direto. Todavia, isto não é uma regra geral,
uma vez que o modelo NLρ prediz uma massa maior que o GM3

(2.11M⊙ vs 2.04M⊙) ainda que tenha um raio menor para a
massa canônica (12.93 km vs 13.07 km). Também podemos no-
tar que o NLρ possue um slope maior do que o GM3 (85.0 MeV

vs 83.7 MeV para S0 = 30.49), indicando que o conhecimento
sobre o slope não é o suficiente para inferir o raio da estrela de

nêutron.

3.2.2 QHD com o slope L fixo

Em nossa segunda abordagem iremos fixar o slope, L enquanto

variamos a energia de simetria no ponto de saturação, S0. Para
realizar isto utilizaremos além do méson ρ, o méson δ. Nas
Tab. 3.6, 3.7, 3.8 e 3.9 encontramos os valores das constantes

de acoplamento e das grandezas f́ısicas para os modelos GM1,
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GM3, NL3 e NLρ respectivamente.

(gρ/mρ)
2 (fm2) (gδ/mδ)

2 (fm2) S0 (MeV) L (MeV)
9.577 1.68 30.16 99.9
8.435 1.26 31.28 99.9
7.282 0.84 32.38 99.9
6.120 0.42 33.46 99.9
4.936 0.00 34.49 99.9

Tab. 3.6: Valores de S0 no modelo GM1 com o slope fixado em 99.9 MeV

(gρ/mρ)
2 (fm2) (gδ/mδ)

2 (fm2) S0 (MeV) L (MeV)
12.521 2.40 30.15 95.7
10.850 1.80 31.32 95.7
9.025 1.20 32.42 95.7
7.183 0.60 33.48 95.7
5.319 0.00 34.49 95.7

Tab. 3.7: Valores de S0 no modelo GM3 com o slope fixado em 95.7 MeV

(gρ/mρ)
2 (fm2) (gδ/mδ)

2 (fm2) S0 (MeV) L (MeV)
6.80 1.04 30.11 109.4
6.246 0.78 31.19 109.4
5.690 0.52 32.28 109.4
5.127 0.26 33.36 109.4
4.552 0.00 34.40 109.4

Tab. 3.8: Valores de S0 no modelo NL3 com o slope fixado em 109.4 MeV

Na Fig. 3.5 apresentamos como a energia de simetria depen-
dente da densidade, S e seu slope, L(n) variam para o modelo

NLρ. Vemos que quando fixamos o slope, as curvas, tanto da
energia de simetria S, quanto do slope dependente da densi-

dade L(n), se cruzam. Em outras palavras, a parametrização
que prediz o menor valor de S e L(n) a baixas densidades será
aquela que terá os maiores valores para altas densidades, o que
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(gρ/mρ)
2 (fm2) (gδ/mδ)

2 (fm2) S0 (MeV) L (MeV)
10.696 2.00 30.04 97.0
9.260 1.50 31.22 97.0
7.803 1.00 32.35 97.0
6.333 0.50 33.45 97.0
4.842 0.00 34.49 97.0

Tab. 3.9: Valores de S0 no modelo NLρ com o slope fixado em 97.0 MeV
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Fig. 3.5: Energia de simetria S e seu slope L(n) para o modelo NLρ com o
slope L fixado em 97.0 MeV.

é oposto ao que foi encontrado na sessão anterior. Este é um

efeito global, presente nos quatro modelos da QHD.
A razão por trás desse comportamento é explicada pela na-

tureza dos mésons ρ e δ. O méson ρ é um méson vetorial repul-
sivo, enquanto o méson δ é um méson escalar atrativo. Existe

então uma competição entre atração e repulsão deste mésons.
Sendo escalar, o méson δ domina para baixas densidades, en-
quanto o méson vetorial ρ domina em altas densidades. Devido

a isto, quando ambos os mésons estão presentes, para um slope
L fixo, quanto menor for o valor de S e L(n) para baixas densi-

dades, maior será seus valores para altas densidades.
Agora vamos estudar o efeito deste cruzamento nas propriedade
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Fig. 3.6: Relação massa-raio para os modelos GM3 e NL3 com L fixo.

das estrelas de nêutrons. Na Fig. 3.6 colocamos a relação massa-
raio para os modelos GM3 e NL3. Quando fixamos o slope, um

comportamento curioso acontece. O raio da estrela canônica
de massa 1.4M⊙ em geral, decresce com a energia de simetria.
Este efeito, até onde sabemos, foi relatado pela primeira vez

na ref. [39]. De modo geral, quando o méson δ não é inclúıdo,
a energia de simetria no ponto de saturação S0 é determinada

apenas pelo méson ρ e, uma vez feito isto, o slope L está auto-
maticamente fixado. Uma correlação entre L e o raio da estrela

de nêutrons então aparece, como é discutido na ref. [26]. Quando
fixamos o slope com a ajuda do méson δ, diferentes valores de S0

podem ser obtidos e esta correlação é perdida. Então, embora
o slope nos dá algumas informações à respeito das propriedades
macroscópica das estrelas de nêutrons, ele não é suficiente para

se determinar unicamente o raio. Uma vez que para diferentes
parametrizações com o mesmo modelo predizem estrelas com

variações no raio de até 1.7 km.
Outra curiosidade que pode ser notada, é que para o mo-

delo GM3, quando aumentamos S0 o raio da massa canônica
primeiro aumenta discretamente, depois decai bruscamente. O
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Fig. 3.7: Fração de prótons Yp e o valor cŕıtico xDU com o slope L. fixo

mesmo comportamento é observado no modelo NLρ [39]. Este

comportamento pode indicar que o valor utilizado para as cons-
tantes de acoplamento do méson δ são demasiadamente grandes

( em ambos os casos (gδ/mδ)
2 tem um valor igual ou superior a

2 fm2).
As massas máximas das estrelas de nêutrons variam um pouco

mais do que em modelos sem o méson δ, entretanto este valor
ainda é insignificante, sendo a diferença máxima sempre inferior

a 0.05M⊙.
Para estudar o processo Urca direto, vamos na Fig. 3.7 traçar

os gráficos da fração de próton em função da densidade para os
modelos GM1 e GM3. Vemos que o mesmo comportamento
presente na energia de simetria S e no slope L(n) ocorre com a

fração de prótons Yp; ou seja, as parametrizações que predizem
uma menor fração de prótons a baixas densidades, são as que

predizem uma maior Yp para densidades altas.
A razão disto novamente está na competição do méson escalar

δ com o méson vetorial ρ. O méson δ domina a baixas densi-
dades, reduzindo a massa do nêutron e aumentando a massa

do próton, dificultando o aparecimento do próton via equiĺıbrio
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qúımico. O méson vetorial ρ domina a altas densidades aumen-
tando o potencial qúımico do nêutron e diminuindo o potencial
qúımico do próton. É também interessante notar que essa in-

versão quanto à fração de prótons Yp sempre ocorre para densi-
dades maiores do que o valor cŕıtico xDU .

Na Fig. 3.8 colocamos qual o valor da massa mı́nima que
permite ocorrer processo Urca direto com os quatro modelos da

QHD. Vemos que diferentes valores de S0 provocam variações
consideráveis nesta massa mı́nima. Vemos também que mesmo
parametrizações diferentes que produzem grandes diferenças de

massa máxima, predizem valores muito próximos da massa mı́ni-
ma que permite processo Urca direto. Outra curiosidade é o fato

que para os modelos GM3 e NLρ a massa mı́nima que permite
processo Urca direto aumenta quando variamos o valor de S0 de

≈ 30 para ≈ 31 MeV. Este efeito é análogo a oscilação do raio
da massa canônica com a energia de simetria, como mostrado

na Fig. 3.6. E como naquele caso, a razão deste aumento pode
ser explicada pelo grande valor das constantes de acoplamento
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Model S0 (MeV) Mmax/M⊙ R1.4M⊙
MDU/M⊙ nDU (fm−3)

GM1 30.16 2.44 15.56 1.41 0.266
GM1 31.28 2.42 15.29 1.33 0.265
GM1 32.38 2.41 14.98 1.24 0.262
GM1 33.46 2.39 14.50 1.10 0.258
GM1 34.49 2.38 13.91 0.98 0.255

GM3 30.15 2.09 14.29 1.15 0.277
GM3 31.32 2.09 14.70 1.18 0.275
GM3 32.42 2.09 14.63 1.16 0.274
GM3 33.48 2.07 14.17 1.05 0.271
GM3 34.49 2.04 13.26 0.89 0.267

NL3 30.11 2.83 15.57 1.35 0.237
NL3 31.19 2.82 15.40 1.27 0.235
NL3 32.28 2.81 14.20 1.17 0.231
NL3 33.36 2.80 14.93 1.07 0.228
NL3 34.40 2.79 14.61 0.98 0.225

NLρ 30.04 2.16 14.44 1.22 0.290
NLρ 31.22 2.16 14.55 1.23 0.289
NLρ 32.35 2.14 14.33 1.16 0.287
NLρ 33.45 2.12 13.88 1.05 0.284
NLρ 34.49 2.10 13.13 0.90 0.279

Tab. 3.10: Principais propriedades das estrelas de nêutrons com L fixo.

do méson δ.
Por fim, resumimos as principais propriedades das estrelas

de nêutrons quando L é fixo na Tab. 3.10. Vemos que embora

diferentes valores de S0 predizem diferentes valores da massa
mı́nima que permite ocorrer processo URCA direto, o valor da

densidade central nDU é muito parecido. Isto se deve ao fato que
as frações de prótons cruzam umas com as outras em densidades

próximas a xDU .

3.2.3 QHD com a energia de simetria S0 fixa

Nossa terceira e última abordagem consiste, com a ajuda do
méson δ, fixar a energia de simetria no ponto de saturação S0
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(gρ/mρ)
2 (fm2) (gδ/mδ)

2 (fm2) S0 (MeV) L (MeV)
14.687 3.00 32.49 118.4
12.991 2.50 32.49 113.9
11.287 2.00 32.49 109.6
9.578 1.50 32.49 105.4
7.858 1.00 32.49 98.5
4.410 0.00 32.49 93.9

Tab. 3.11: valores de L para o modelo GM1 com S0 fixo

(gρ/mρ)
2 (fm2) (gδ/mδ)

2 (fm2) S0 (MeV) L (MeV)
13.620 2.50 32.49 103.3
11.864 2.00 32.49 100.4
10.103 1.50 32.49 97.5
8.336 1.00 32.49 94.8
4.791 0.00 32.49 89.7

Tab. 3.12: valores de L para o modelo GM3 com S0 fixo

(gρ/mρ)
2 (fm2) (gδ/mδ)

2 (fm2) S0 (MeV) L (MeV)
12.444 2.50 33.40 139.2
10.828 2.00 33.40 132.1
9.204 1.50 33.40 125.3
7.571 1.00 33.40 118.8
4.280 0.00 33.40 106.9

Tab. 3.13: valores de L para o modelo NL3 com S0 fixo

e variar o seu slope L. As constantes de acoplamento e suas

previsões estão nas Tab. 3.11, 3.12, 3.13 e 3.14 para os modelos
GM1, GM3, NL3 e NLρ respectivamente. Note que enquanto os

modelos GM1 e GM3 mantém sua energia de simetria S0 com
o valor original (32.49 MeV), alteramos os valores originais de
37.4 para 33.4 MeV para o NL3, e de 30.49 para 31.49 no NLρ.

Fazendo isso, garantimos que a variação de S0 não seja superior
a 1 MeV nos quatro modelos.

Uma vez fixada a energia de simetria S0, o papel do méson
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(gρ/mρ)
2 (fm2) (gδ/mδ)

2 (fm2) S0 (MeV) L (MeV)
12.795 2.50 31.49 105.1
11.064 2.00 31.49 101.4
9.331 1.50 31.49 97.9
7.589 1.00 31.49 94.5
4.070 0.00 31.49 88.0

Tab. 3.14: valores de L para o modelo NLρ com S0 fixo

δ será sempre de aumentar o slope L, como notado na ref. [33].

Nós também vemos que embora todos as parametrizações pos-
suem valores razoáveis para a energia de simetria S0, algumas

parametrizações possuem um valor demasiadamente grande para
o slope L(L > 113 MeV) [29]. Entretando manteremos essas

parametrizações para comparações e completude.
Na Fig. 3.9 colocamos a energia de simetria dependente da

densidade S e seu slope L(n) para o modelo NL3. O compor-

tamento é análogo para os quatro modelos da QHD [39]. Fixar
S0 ao invés de L faz com que o cruzamento das curvas ocorra a

densidades menores do que ocorriam na sessão anterior. Quando
fixamos L, o cruzamento das curvas de L(n) obviamente ocorria

a n = n0, porém fixando S0 este cruzamento ocorre a n = 0.6n0.
O mesmo vale para as curvas de S. Fixando L o cruzamento
ocorria em aproximadamente n = 1.8n0. Com S0 fixo obvia-

mente isto ocorre a n = n0.
Na Fig. 3.10 apresentamos a relação massa-raio com S0 fixo

para estudar a influência direta do slope nas propriedades ma-
croscópicas das estrelas de nêutrons. Estudos similares já foram

feitos como nos trabalhos das ref. [26, 46, 47]. Aumentando
o slope, aumentamos também o raio da massa canônica M =

1.4M⊙. como apontado em [26]. Entretanto isto tem um li-
mite. Caso continuemos a aumentar o slope, o raio da massa
canônica sofre uma queda brusca como mostrado na Fig. 3.10.

Encontramos então um valor máximo para o raio das estrelas de
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Fig. 3.9: Energia de simetria S e seu slope L(n) para o modelo NL3 com
S0 fixo.

nêutrons. Este valor máximo para o raio da estrela de nêutrons
pode estar relacionado a um valor limite de L. para uma dada

energia de simetria S0. Além disso, como apontado mais cedo,
o mesmo slope pode produzir estrelas de nêutrons com variação
no raio de até 1.7 km. Isto indica que, embora o slope nos dá al-

gum conhecimento sobre o comportamento do raio das estrelas
de nêutrons, somente este conhecimento não é suficiente para
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Fig. 3.11: Fração de prótons Yp e o valor cŕıtico xDU com S0 fixo.

determinar o raio destas estrelas.

Vamos voltar nossa atenção agora ao processo Urca direto.
Na FIg. 3.11 traçamos a fração de prótons para o modelo GM1

e GM3. Fixando S0 vemos que o cruzamento das curvas ocorra
antes do valor cŕıtico xDU . Este comportamento da redução
na densidade no qual ocorre o cruzamento das curvas ocorre

também em S e em L(n).
A massa mı́nima que permite ocorrer processo Urca direito

com S0 fixo está mostrada na Fig. 3.12. Vemos que quando
aumentamos o slope L a massa mı́nima inicialmente aumenta.

Depois praticamente se mantém estável até cair bruscamente.
Esta queda na massa mı́nima pode também estar associada a um
valor demasiadamente alto de L. É interessante notar também

que embora o modelo NL3 produza as maiores massas máxima,
é o modelo GM1 que produz maior valor para a massa mı́nima

que habilita o proceso Urca direto. Resumimos os principais
resultados na Tab. 3.15.

Por fim, vamos retornar à questão do raio da estrela canônica
com M = 1.4M⊙. Embora seja comum na literatura [26, 46, 47]

relacionar o slope L com o raio das estrelas de nêutrons, vimos
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aqui que o slope sozinho não nos dá informação suficiente para

determinarmos qual será o raio da estrela canônica. Vamos então
erguer uma hipótese, de que não é o slope mas a sua variação
que determina o raio das estrelas de massa M = 1.4M⊙.

Nós calculamos arbitrariamente a variação ∆L = L(1.25)−
L(0.75) para todas as três abordagens desenvolvidas neste ca-

ṕıtulo, e mostramos na Fig. 3.13 qual é a relação desta variação
∆L com o raio da estrela de massa canônica.

Vemos que à medida que os modelos predizem uma variação
∆Lmaior, maior será também o raio da estrela de massa canônica.

Isto se mantém até um limite, depois do raio da estrela cai
consideravelmente. Relacionar o raio com a variação do slope
explica a grande variação, de até 1.7 km, no raio das estre-

las canônicas que possuem o mesmo slope. Também explica a
variação encontrada no raio apresentada na Fig. 3.12. Vemos

que existe um raio máximo, e que este depende da variação do
slope ∆L.

Além do mais, isto pode indicar que valores de ∆L além do
raio máximo são demasiadamente grandes, colocando assim um
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Model L (MeV) Mmax/M⊙ R1.4M⊙
MDU/M⊙ nDU (fm−3)

GM1 93.9 2.39 13.80 1.10 0.279
GM1 98.5 2.43 15.17 1.30 0.267
GM1 105.4 2.44 15.58 1.28 0.250
GM1 109.6 2.44 15.81 1.31 0.243
GM1 113.9 2.44 15.85 1.30 0.237
GM1 118.4 2.40 14.29 1.02 0.232

GM3 89.7 2.04 13.16 0.98 0.293
GM3 94.8 2.09 14.48 1.15 0.275
GM3 97.5 2.10 14.68 1.15 0.267
GM3 100.4 2.09 14.58 1.11 0.260
GM3 103.3 2.07 14.23 1.03 0.254

NL3 106.9 2.80 14.54 1.04 0.232
NL3 118.8 2.83 15.65 1.17 0.219
NL3 125.3 2.83 15.86 1.19 0.213
NL3 132.1 2.83 15.84 1.18 0.209
NL3 139.2 2.82 15.56 1.16 0.206

NLρ 88.0 2.11 12.97 1.05 0.323
NLρ 94.5 2.16 14.24 1.19 0.298
NLρ 97.9 2.17 14.49 1.20 0.285
NLρ 101.4 2.16 14.43 1.16 0.276
NLρ 105.1 2.15 14.10 1.09 0.269

Tab. 3.15: Principais propriedades das estrelas de nêutrons com S0 fixo.

limite teórico também para L. No nosso estudo, vemos que os

maiores valores do slope antes da diminuição do raio da massa
canônica para o GM1 e NL3 são 113.9 e 125.3 MeV respectiva-
mente. Entretanto ambos os valores já estão acima do máximo

de 113 MeV fixado pela experiência [29]. Por outro lado, para os
modelos GM3 e NLρ, o valor de L de 97.5 e 97.9 MeV e de 32.9

e 31.49 MeV para S0, já produzem ∆L acima do raio máximo.
O valor do slope máximo pode ser ainda menor, visto que se

escolhemos S0 igual a 30.15 e 30.04 MeV para os modelos GM3
e NLρ, slopes no valor de 95.7 e 97.0 MeV já produzem estre-

las cujo raio está diminuindo com ∆L; indicando que, nestes
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modelos, o maior valor teórico do slope é relativamente baixo.

3.3 Conclusões parciais

Neste caṕıtulo estudamos como a energia de simetria no ponto

de saturação, S0 e seu slope, L afetam três propriedades das
estrelas de nêutrons: massa máxima, raio da massa canônica
M = 1.4M⊙, e massa mı́nima que permite a ocorrência do pro-

cesso Urca direto. Para realizarmos isto, dividimos nosso estudo
em três frentes: variando ambos S0 e L através do modelo σωρ,

fixando L e variando S0 no modelo σωρδ e vice-versa. E em
todos os casos utilizamos quatro modelos da QHD: GM1, GM3,

NL3 e NLρ.
Vimos que a massa máxima da estrela de nêutrons não é

significativamente afetada nem por S0 nem por L. A variação
máxima alcançada não foi superior a 0.06M⊙. Como a EoS
é pouco senśıvel à estas variações, não traçamos seu gráfico.

Todavia, gráficos de diversas EoS similares àquelas apresentadas
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neste trabalho são facilmente encontrados na literatura [9, 26,

47, 25, 48].
Confirmamos também que o raio da estrela de nêutrons não

depende de S0, sendo que em alguns casos ele aumenta e em
outros diminui. E, ao contrário do que geralmente encontra-
se na literatura [26], é mais razoável associar o raio da estrela

canônica com a variação do slope ∆L, do que com o próprio
slope, devido ao fato de que um mesmo valor de L foi capaz

de produzir diferença nos raios de até 1.7 km. Nosso estudo
indica que o raio da estrela canônica aumenta à medida que au-

mentamos ∆L, até atingir um valor máximo. Depois o raio cai
consideravelmente. Esta existência de um raio máximo pode es-
tar associada a um valor máximo teórico para o slope L, o qual

é dependente do modelo da QHD empregado. Nosso estudo foi
capaz de simular estrelas canônicas com raio que variam de 12.9

km a 15.9 km. Somos então incapazes de explicar estrelas de
raio elevado, como o pulsar RX J1856.5-3754, cujo raio inferido

é de 17 km [49]; e também estrelas de baixo raio, como apon-
tado nas ref. [31, 50], cujo raio inferido varia de 9 a 12 km. Em

geral, associa-se estrelas com baixo raio a uma EoS com baixo
valor de L [30, 31]. Existe um modelo da QHD com baixo valor
de L capaz de produzir pequenos raios para a estrela canônica.

Tal modelo é chamado FSU [51]. Entretanto, estudos prelimi-
nares indicam que a massa máxima obtido com este modelo é de

apenas 1.7M⊙ [26, 52], em conflito com os pulsares supermas-
sivos descobertos recentemente [11, 12], indicando que o FSU

não pode ser o modelo definitivo da matéria nuclear a altas den-
sidades. Tais contradições indicam que a questão do raio da

estrela canônica ainda é um problema em aberto.
Por fim, estudamos a influência de S0 e L na massa mı́nima

que permite a ocorrência do processo Urca direto no interior

estelar, o que está diretamente relacionado com a fração de
prótons, Yp. A massa mı́nima varia drasticamente com S0. De
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fato, a variação pode chegar a 50%. Estudar o resfriamento de

estrelas de nêutrons [40, 44] será necessário para poder restringir
o valor desta massa mı́nima.

Neste trabalho, para variar o slope sem afetar a energia de
simetria utilizamos sempre o méson δ. Como apontado em
ref. [28], o méson δ sempre irá aumentar o slope em comparação

aos modelos onde ele não está presente. Como perspectiva fu-
tura, iremos adicionar um acoplamento não linear entre os méson

ω − ρ como ocorre no modelo FSU [51], a fim de estudar mo-
delos da QHD com baixo slope. Embora o modelo FSU falha na

descrição dos pulsares supermassivos, podemos adicionar este
acoplamento a outros modelos, como fizemos no caso do méson
δ e checar se conseguimos resultados coerentes com as previsões

de baixo slope e alta massa máxima.



Caṕıtulo 4

Campos Magnéticos e Estrelas
de Nêutrons

Neste caṕıtulo vamos revisitar o formalismo comumente uti-
lizado na literatura para estudar os efeitos de um campo magné-

tico dependente da densidade nas propriedades das estrelas de
nêutrons. Vamos expor algumas ambiguidades que aparecem e

propor uma maneira de solucionar este problema. Nosso mo-
delo explora mais profundamente o conceito termodinâmico da

pressão, o que nos leva a obter o chamado campo magnético
caótico. Os efeitos de campos magnéticos serão discutidos con-
siderando duas possibilidades: a presença ou não de part́ıculas

estranhas conhecidas como h́ıperons.

4.1 Formalismo atual e discussão

Para simular a interação nuclear utilizaremos novamente um mo-
delo da QHD. Aqui utilizaremos somente três mésons, σ, ω e ρ.
Além da presença do campo magnético indicada pelo quadrive-

tor Aµ. Neste caso a QHD em campo médio fica:

LQHD = ψ̄b[γ
0(i∂0−gv,bω0−

1

2
gρ,bτ3ρ0)−γj(i∂j−eAj)−M∗

b ]ψb+

−1

2
m2

sσ
2
0 +

1

2
m2

vω
2
0 +

1

2
m2

ρρ
2
0 −

1

3!
κσ3

0 −
1

4!
λσ4

0, (4.1)
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onde os termos da Lagrangiana (4.1) seguem as notações da

equação (2.4).
Neste caṕıtulo, como estamos interessados nos efeitos do campo

magnético, utilizaremos somente a parametrização GM1 [24]
para descrever as propriedades da matéria nuclear. A parame-
trização GM1 é comumente utilizada na literatura [9, 25, 39,

48, 53, 54, 55] e reproduz, de maneira razoavelmente precisa,
tanto as propriedades da matéria nuclear, quanto os v́ınculos

provenientes de observações astronômicas [55].
Para fixar as constantes de acoplamento dos h́ıperons com os

mésons, utilizaremos um modelo baseado inteiramente no grupo
de simetria SU(3). Neste caso, os mésons vetoriais são fixos
seguindo o grupo mais restrito SU(6), e o méson escalar é fixo

seguindo próximo ao grupo SU(6), como descrito em [55]. Em
termos práticos, as constantes de acoplamento h́ıperon-mésons

são:

gv,Λ
gv,N

=
gv,Σ
gv,N

= 0.667,
gv,Ξ
gv,N

= 0.333,

gρ,Σ
gρ,N

= 2.0
gρ,Ξ
gρ,N

= 1.0,
gρ,Λ
gρ,N

= 0.0, (4.2)

gs,Λ
gs,N

= 0.610,
gs,Σ
gs,N

= 0.396,
gs,Ξ
gs,N

= 0.113.

4.1.1 Campo magnético dependente da densidade
numérica

Em geral, encontra-se na literatura, que a contribuição do campo

magnético (B2/8π) é diretamente somada à EoS, para nos dar
a pressão e a densidade de energia total [48, 56, 57, 58, 59, 60,
61, 62, 63]:

ǫT = ǫM +
B2

8π
; PT = PM +

B2

8π
, (4.3)
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onde o subscrito M está relacionado com a contribuição da

matéria. Comparando a equação (4.3) com a equação (2.17),
vemos que este formalismo simplesmente assume κ = 1.

Para simular como campo magnético varia no interior estelar,
utilizaremos uma prescrição ad hoc, onde o campo magnético
varia exponencialmente com a densidade [48, 56, 57, 58, 59, 60,

61, 62, 63]

B(n) = Bsup + B0

[

1− exp

{

− β

(

n

n0

)θ}]

, (4.4)

onde Bsup é o campo magnético da superf́ıcie, neste trabalho

adotado como constante, Bsup = 1014 G. Tal valor é inferido
através das observações de magnetares [13]. O termo B0 é o

campo magnético máximo. n e n0 são as densidades numéricas,
onde o subscrito indica o ponto de saturação da matéria nuclear.

Agora o termo B é substitúıdo por B(n) no termo B2/8π na
equação (4.3).

Da equação (4.4), uma grande ambiguidade surge imediata-

mente: Desde que nem a Lagrangiana (4.1) nem observações
astronômicas possuem qualquer informação à respeito de como

o campo magnético varia no interior estelar, qualquer valor dos
não-observáveis β e θ são igualmente válidos. De fato, encon-

tramos na literatura vários conjuntos de valores diferentes para
estes parâmetros. Nós analisamos como alguns destes afetam as

propriedades macroscópicas das estrelas de nêutrons. Os con-
juntos de valores escolhidos estão apresentados na Tab. 4.1.

A validade dos resultados depende da intensidade do campo

magnético. A ref. [64] mostra que a EoS pode ser tratada como
praticamente isotrópica para campos de até 3.1×1018G. Este re-

sultado é corroborado por resultados mais recentes [65]. Como
nas ref. [48, 59, 60] nós seguiremos esta prescrição e utilizare-

mos o valor de B0 = 3.1 × 1018G como o limite superior para
o campo magnético, embora valores de até 1019G possam ser
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Set β θ Ref.
I - - B = 0G
II 1.0× 10−2 3.0 [67]
III 5.0× 10−2 2.0 [56]
IV 5.0× 10−5 3.0 [57]
V 1.0× 10−1 1.0 [58]
VI 2.0× 10−1 2.0 [58]
VII 6.5× 10−3 3.5 [48]

Tab. 4.1: Diferentes valores para os não-observáveis β e θ. Também com-
paramos o caso em que o campo magnético não está presente.

encontrados em trabalhos recentes [61]. Agora resolveremos as
equações estruturais de Oppenheimer-Volkoff [18] utilizando as

EoS derivadas da equação (4.3) como input. A relação massa-
raio para estrelas de nêutrons com e sem h́ıperons e suas respec-

tivas EoS estão apresentadas na Fig 4.1. Também resumimos os
resultados principais na Tab. 4.2 para todos os conjutos escolhi-
dos.

Com h́ıperons Sem h́ıperons
Conj. M/M⊙ R (km) ǫc (fm

−4) M/M⊙ R (km) ǫc (fm
−4)

I 1.94 12.5 5.01 2.37 12.1 5.69
II 2.15 12.1 5.52 2.44 12.1 5.48
III 2.26 12.8 4.81 2.50 12.5 5.09
IV 1.94 12.5 4.97 2.37 12.0 5.63
V 2.15 13.6 4.39 2.45 12.8 5.14
VI 3.02 15.7 3.18 3.04 15.6 3.26
VII 2.20 12.0 5.60 2.46 12.1 5.46

Tab. 4.2: Massa máxima, o corresponde raio e a densidade de energia cen-
tral para difentes conjuntos de β e θ considerando estrela de
nêutrons com e sem h́ıperons.

Vemos que neste formalismo o campo magnético sempre au-
menta a massa máxima das estrelas. Todavia, a ambiguidade

inerente aos parâmetros não-observáveis reflete fortemente em
quanto a massa máxima deve aumentar para um determinado
valor de campo magnético.
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 0.4

 0.8

 1.2

 1.6

 2

 2.4

 2.8

 3.2

 10  12  14  16  18  20

M
/M

0

R  (km)

(a)

Set I
Set II
Set V
Set VI

 0.4

 0.8

 1.2

 1.6

 2

 2.4

 2.8

 3.2

 10  12  14  16  18  20

M
/M

0

R  (km)

(b)

Set I
Set II
Set V
Set VI

 0

 0.5

 1

 1.5

 2

 2.5

 3

 0  1  2  3  4  5  6  7

P
  (

fm
-4

)

ε  (fm-4)

(c)

Set I
Set II
Set V
Set VI

 0

 0.8

 1.6

 2.4

 3.2

 4

 0  1  2  3  4  5  6  7

P
  (

fm
-4

)

ε  (fm-4)

(d)

Set I
Set II
Set V
Set VI

Fig. 4.1: Relação massa-raio com e sem h́ıperons e suas correspondentes
EoSs. A infuência dos parâmetros não-observáveis β e θ pode
aumentar a massa em mais de 50%.

Note que os resultados apresentados na Tab. 4.2 foram to-
dos obtidos utilizando o modelo GM1, com os mesmos valores

das constantes de acoplamento h́ıperon-méson. Além do mais,
a contribuição do campo magnético para a matéria, como nas

equações (2.6) (2.7), (2.8) e nos termos ǫM e PM da equação (4.3)
são calculados com um campo magnético fixo B = 3.1×1018G, e
tendo então, exatamente os mesmos valores. O campo magnético

variável afeta somente os termos B2/8π. Se alguém perguntar
em quanto o campo magnético afeta a EoS e a respectiva massa

máxima das estrelas de nêutrons, a resposta mais honesta se-
ria que não sabemos, uma vez que não sabemos como o campo

magnético varia no interior das estrelas de nêutrons. O aumento
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da massa máxima pode ser de zero, se escolhermos os parâmetros

do conjunto IV ou de 1.08M⊙ se escolhermos o conjunto VI para
uma estrela de nêutrons que apresenta h́ıperons em seu interior.

Mesmo quando a massa máxima é similar, como nos conjuntos
II e V, o valor do raio é significantemente diferente. Outra par-
ticularidade é o fato que para o conjunto VI, a EoS com e sem

h́ıperons reproduz quase os mesmos resultados, ambos estando
muito próximos do maior valor teórico posśıvel para a massa

máxima de 3.2M⊙ [20]. Nós também podemos variar o campo
magnético na matéria (ǫM e PM ) como feito nas ref. [59, 61];

entretanto escolhemos não seguir esta abordagem para enfatizar
a influência do termo B2/8π. Além do mais, como mostrado
na ref. [59], manter constante ou não o campo magnético na

matéria não altera significativamente os resultados.
No apêndice A nós fazemos uma discussão mais profunda,

mostrando que além da ambiguidade presente pelos fatores não-
observáveis, existem questões inerentes à respeito da anisotropia

e tensões de cisalhamento presentes no tensor de Maxwell.

4.2 Campo magnético caótico

Vamos agora tentar resolver a grave ambiguidade discutida na

sessão anterior. Nosso primeiro questionamento é sobre a es-
colha de κ = 1 na equação (2.17) e a adição do termo B2/8π

diretamente na pressão [48, 56, 57, 58, 59, 60, 61, 62, 63]
como apresentado na equação (4.3). Isto seria correto somente

se todos os componentes diagonais do tensor de Maxwell fos-
sem iguais, como apontado na ref. [15] “if they are not iden-
tical, a rotation in the frame of reference will reveal the pres-

ence of shear stress (pag 140)”. Porém, para um campo uni-
forme na direção z, os componentes do tensor de Maxwell são:

diag(B2/8π,B2/8π,−B2/8π), sendo então não-idênticos. A ref.
[66] vai além, e diz que na presença de campos magnéticos, o
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próprio conceito de pressão é perdido. Todavia, a mesma ref. [66]

nos dá uma forma de tratar efeitos de campos magnético: “It
is possible to describe the effect of the magnetic field by using

the pressure concept only when we are dealing with a small-
scale chaotic field (pag 158)”. Neste caso o tensor de Maxwell
fica diag(B2/24π,B2/24π, B2/24π), tendo todas componentes

idênticas e contornando o problema da anisotropia, retornando
P = ǫ/3, isto é, pressão de radiação. Este formalismo também

é consistente com a teoria quântica de campos [7, 62], onde a
pressão é calculada como:

P =
1

3
< T i

i >=
1

3

(

B2

8π
+
B2

8π
− B2

8π

)

=
B2

24π
. (4.5)

mesmo sem a aproximação de campo magnético caótico. Entre-
tanto, é bom notar que apesar da coincidência de resultados
a equação (4.5) não representa verdadeiramente a pressão ter-

modinâmica, uma vez que os componentes do tensor de Maxwell
não são iguais, como discutido em [15, 66].

Para estudarmos então os efeitos de campos magnéticos em
estrelas de nêutrons, nos parece mais adequado assumir κ = 1/3

na equação (2.17), e substituir a equação (4.3) pela (4.6).

ǫT = ǫM +
B2

8π
, PT = PM +

B2

24π
. (4.6)

Apesar de evitar os problemas de anisotropia e tensões de

cisalhamentos, uma limitação do nosso modelo é o fato, que
esperamos que o campo magnético se torne, pelo menos, par-

cialmente orientado. Isto é necessário para explicar a teoria
dos pulsares como faróis cósmicos. Todavia utilizamos o campo

magnético caótico para melhor quantificar os efeitos do campo
magnético em estrelas de nêutrons no formalismo esférico-simé-
trico das equações de Oppenheimer-Volkoff [18]. Entretanto é

bom notar que o campo magnético orientado na direção z como
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Fig. 4.2: Relação massa-raio para estrelas de nêutrons com e sem h́ıperons
e suas respectivas EoS no formalismo de campo caótico.

comumente descrito na literatura [48, 56, 57, 59, 60, 61, 62, 63,
67] é instável [68, 69, 70].

A relação massa-raio das estrelas de nêutrons com o forma-
lismo da equação (4.6) está apresentada na Fig. 4.2, enquanto

as principais propriedades da massa máxima estão na Tab. 4.3.
Quando utilizamos a aproximação de campo magnético caó-

tico, um comportamento curioso aparece. Se por um lado, as

incertezas quantitativas à respeito da variação da massa diminui
significativamente (∆M < 0.18M⊙), qualitativamente, diferentes

configurações agora apresentam comportamentos opostos. En-
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Com h́ıperons Sem h́ıperons
Set M/M⊙ R (km) ǫc (fm

−4) M/M⊙ R (km) ǫc (fm
−4)

I 1.94 12.5 5.01 2.37 12.1 5.69
II 1.99 12.5 4.91 2.32 12.1 5.53
III 2.00 12.6 4.82 2.30 12.0 5.60
IV 1.94 12.5 4.97 2.37 12.1 5.63
V 1.99 12.8 4.78 2.34 12.1 5.64
VI 2.12 13.4 4.30 2.25 12.5 5.37
VII 1.99 12.5 4.94 2.30 12.1 5.49

Tab. 4.3: Massa máxima, seu correspondende raio e densidade de energia
central para estrelas de nêutrons com e sem h́ıperons.

quanto o campo magnético aumenta a massa máxima de estre-
las que apresentam h́ıperons em seu interior, este mesmo campo

magnético reduz a massa máxima de estrelas sem h́ıperons. O
amolecimento das EoSs devido a fortes campos magnéticos já

foi relatado na literatura [67, 71].

4.2.1 Campo magnético acoplado a densidade de

energia

Outra preocupação é a respeito da ambiguidade que diferentes
conjutos de β e θ, e da própria equação (4.4). O primeiro ponto
é que, é a densidade de energia e não a densidade numérica a

grandeza relevante nas equações de Oppenheimer-Volkoff. Por-
tanto, parece mais conveniente utilizar um campo magnético

dependente de ǫ ao invés de n. O segundo ponto é tentar cons-
truir um modelo no qual reduza o número de parâmetros livres.

Nós postulamos:

B = B0

(

ǫM
ǫc

)γ

+Bsup, (4.7)

onde ǫc é a densidade de energia central da estrela de massa

máxima sem campo magnético e γ é qualquer número positivo,
reduzindo assim o número de parâmetros livres de dois para um.
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Fig. 4.3: Campo magnético em função da densidade de energia total para
estrelas com e sem h́ıperons

B0 é o campo magnético fixo, e neste caso vale 3.1×1018G. Note
também que neste caso o campo magnético não é mais fixado

para todas as configurações. Cada EoS produz um particular
valor de ǫc que é então utilizado na equação (4.7). No nosso

caso particular ǫc = 5.01fm−4 para estrelas com h́ıperons e ǫc =
5.69fm−4 para estrelas sem h́ıperons, garantindo assim que o

campo magnético não ultrapasse o valor de B0. Nós estudamos o
efeito do campo magnético dependente da densidade de energia
variando γ de 1 a 5. Na Fig. 4.3 mostramos como o campo

magnético varia com a densidade de energia total (ǫM +B2/8π)
para diferentes valores de γ.

Vemos que quanto menor o valor de γ maior a contribuição
do campo magnético. Isto é esperado, desde que ǫ < ǫc, então o

termo ǫ/ǫc é menor do que 1. Nós também vemos que para valo-
res da densidade de energia próximas de ǫc, o campo magnético
é aproximadamente 2.0× 1018G, ou seja mais de 30% abaixo do

limite de 3.1× 1018G.
Mostramos na Fig 4.4 os efeitos do campo magnético caótico

acoplado a densidade de energia na relação massa-raio e em suas
respectivas EoSs, enquanto na Tab. 4.4 resumimos as principais

caracteŕısticas das estrelas de massa máxima neste formalismo.
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Fig. 4.4: Relação massa-raio para o campo magnético acoplado à densi-
dade de energia e suas respectivas EoSs para estrelas com e sem
h́ıperons.

Vemos que com o formalismo do campo magnético depen-

Com h́ıperons Sem h́ıperons
γ M/M⊙ R (km) ǫc (fm

−4) M/M⊙ R (km) ǫc (fm
−4)

B = 0 1.94 12.5 5.01 2.37 12.1 5.69
1.0 2.02 13.0 4.69 2.32 12.2 5.49
2.0 1.98 12.5 4.92 2.35 12.1 5.46
3.0 1.98 12.5 4.94 2.36 12.1 5.44
4.0 1.97 12.5 4.94 2.37 12.1 5.46
5.0 1.97 12.5 4.91 2.37 12.1 5.49

Tab. 4.4: Massa máxima, correspondente raio e densidade de energia cen-
tral para o campo magnético acoplado a densidade de energia no
formalismo de campo caótico.
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dente da densidade de energia, nossas incertezas caem dramati-

camente. Quando introduzimos o campo magnético caótico,
a incerteza da massa máxima caiu de 1.08M⊙ para 0.18M⊙.
Agora, com o campo magnético dependente da densidade de
energia, a massa máxima varia no máximo em 0.05M⊙. Além
disso se assumirmos γ = 1, o raio das estrelas de nêutrons au-

mentam, enquanto que para γ ≥ 2 o raio diminui. Por exem-
plo, o raio da massa canônica, 1.4M⊙, na ausência de campo

magnético é, com a parametrização GM1 de 13.8 km. Na pre-
sença de campo magnético com γ = 1, o raio vai a 14.3 km,

enquanto para todos os valores de γ ≥ 2 o raio é de 13.6 km,
menor que no caso sem campo magnético. Além do mais, como
não há variação significativa na massa máxima, todos os valores

de γ ≥ 2 produzem basicamente o mesmo resultado. Então,
neste regime somos capazes de construir um modelo indepen-

dente de parâmetros! Note entretanto, que caso utilizássemos
a equação (4.3) ao invés da (4.6) a massa máxima variaria de

2.15M⊙ para γ = 2 a 2.03M⊙ para γ = 5. Isto reforça a im-
portância de utilizarmos a aproximação de do campo caótico.

Embora o formalismo derivado da equação (4.6) pareça ser
mais adequado que o formalismo da equação (4.3) o problema
de como o campo magnético varia no interior das estrelas de

nêutrons é ainda desconhecido. Note que os conjuntos II a
VII na Tab. 4.3 e todos os valores de γ da Tab. 4.4 estão,

em prinćıpio, em pés de igualdade. Então, para restringir a
maneira como o campo magnético varia no interior das estrela de

nêutrons, informações adicionais se fazem necessária. Recentes
progressos sobre o raio das estrelas de nêutrons tem aparecido

na literatura tanto no campo teórico, quanto em observações as-
trof́ısicas [30, 72, 73]. Dáı, nossa proposta dada pela equação (4.7)
parece ser mais adequada, uma vez que prediz raios menores

em ambas configurações, com e sem h́ıperons, mesmo quando
comparadas no caso de campo magnético zero. Além do mais,
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baseado em uma teoria chiral efetiva, o autor da ref. [72] vincu-

lou o raio das estrelas canônicas, de massa 1.4M⊙, entre 9.7 km e
13.9 km. Neste caso, como pode ser visto na Fig. 4.2, os conjun-

tos V e VI deve ser exclúıdos, uma vez que predizem raios acima
do limite teórico. O mesmo pode ser dito da parametrização com
γ = 1 da Fig. 4.4.

Em nosso trabalho, utilizamos as equações de Oppenheimer-
Volkoff para obtermos a relação massa-raio. Isto nos é permitido

devido ao uso da aproximação de campo magnético caótico, que
evita problemas de anisotropias e cisalhamentos. Vale a pena

mencionar que existem na literatura trabalhos que consideram
a anisotropia resolvendo as equações de campo de Einstein em
um regime com simetria axial, seja em cálculos numéricos to-

talmente relativ́ısticos [74, 75, 76], ou expandindo a métrica em
torno da simetria esférica [77]. O nosso resultado, de apenas um

pequeno aumento da massa máxima na aproximação de campo
caótico está de acordo com ambas as ref. [76, 77]. A grande

vantagem de nossa abordagem é que ela introduz os efeitos do
campo magnético de maneira simples e didática, além de ter um

custo computacional consideravelmente mais baixo. É impor-
tante também ressaltar, que mesmo modelos como descrito na
ref. [76] possuem alguns problemas. Por exemplo, utilizando o

código LORENE, ref. [76] obtém um campo magnético máximo
da ordem de 1018G para o centro das estrelas de nêutrons, o que

é bastante razoável. Entretanto, na superf́ıcie este campo cai
para 1017G, o que é duas ordens de grandeza maior do que os

maiores valores já inferidos pela observação.
Para encerrar nossa análise, discutimos aqui as limitações

de nosso modelo. Embora o campo magnético caótico nos dê
uma interpretação mais razoável a respeito da pressão devido ao
campo magnético, e o campo magnético acoplado a densidade

de energia nos dê um modelo livre de parâmetros, ainda existe o
fato que um campo magnético variável viola uma das equações
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de Maxwell, uma vez que o divergente do campo não é mais zero.

Este é um problema normalmente não relatado, mas presente em
todos os modelos que utilizam campo magnético variável [48,

56, 57, 58, 59, 60, 61, 62, 63]. Entretanto, vale a pena notar
que o campo magnético variável está de acordo com o teorema
escalar do Virial [22], e aparece até mesmo em modelos mais

avançados [76].

4.3 Conclusões parciais

Neste caṕıtulo nós revisamos o formalismo padrão comumente

utilizado na literatura para estudar os efeitos do campo magnético
nas propriedades macroscópicas das estrelas de nêutrons. Nós

vimos que a grande ambiguidade nos resultados deriva de uma
escolha equivocada do modo de adicionar a contribuição do

campo magnético à pressão total do sistema, uma vez que geral-
mente não se leva em conta a anisotropia do sistema no tensor

de Maxwell [48, 56, 57, 58, 59, 60, 61, 62, 63]. Para resolver
este problema, adotamos a aproximação de campo magnético
caótico, que contorna o problema de anisotropia além de ir de en-

contro tanto com o conceito termodinâmico da pressão [15, 66],
quanto a formulação de teoria de campos [7]. A primeira con-

sequência desta abordagem é a forte queda na incerteza da
massa máxima. Enquanto no formalismo padrão a variação da

massa máxima pode variar em 1.08M⊙, com o campo magnético
caótico a variação na massa máxima nunca é superior a 0.18M⊙.
Vinculando o raio das estrelas de massa 1.4M⊙ com recentes
observações [31, 30, 72], a incerteza na massa máxima cai para
0.07M⊙.

Nossa segunda tarefa foi eliminar a influência de como o
campo magnético varia no interior das estrelas de nêutrons e a

ambiguidade dos resultados. Introduzindo um campo magnético
acoplado à densidade de energia ao invés da densidade numérica
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e contendo somente um parâmetro livre, γ, em oposição ao mo-

delo tradicional que possui dois parâmetros livres. Além do
mais, como somente valores de γ ≥ 2 são aceitáveis devido

ao v́ınculo no raio, nós então apresentamos um modelo sem
parâmetros livres. Outro ponto que é importante ter em mente
é que como não sabemos como o campo magnético varia no in-

terior das estrelas de nêutrons, todas parametrizações são igual-
mente válidas. As vantagens de se utilizar a equação (4.7) são:

primeiro, produz um modelo sem parâmetros livres; segundo,
o campo magnético se acopla à densidade de energia, que é a

grandeza relevante nas equações de Oppenheimer-Volkoff; ter-
ceiro, nosso modelo prediz estrelas com menor raio, o que está
de acordo com recentes trabalhos teóricos e observacionais [31,

30, 72]; quarto, nosso resultado está de acordo com cálculos mais
sofisticados [76, 77], porém de uma maneira muito mais simples

e didática.
Nós encerramos esta discução dizendo que o campo magnético

produz apenas um pequeno aumento na massa máxima, da or-
dem de 2-3%. Aumentos na ordem de 10% como encontrado

em trabalhos anteriores [48, 56, 57, 58, 59, 60, 61, 62, 63], nos
parece bastante artificial, devido a uma posśıvel escolha equivo-
cada no formalismo ao se tratar anisotropias. Todavia, além do

slope da energia de simetria, o campo magnético também desem-
penha um pequeno papel na determinação do raio das estrelas

de nêutrons.



Caṕıtulo 5

Grupo SU(3) e a Matéria
Nuclear

Neste caṕıtulo, iremos estudar como a variação das constantes
de acoplamento dos mésons com os h́ıperons afeta a população

destas part́ıculas no interior de estrelas de nêutrons e, conse-
quentemente, suas propriedades macroscópicas. Nós utilizamos

o grupo de simetria SU(3) a fim de fixar todas as constan-
tes de acoplamentos, e comparamos os resultados obtidos com

v́ınculos experimentais e de observações astrof́ısicas. Enquanto
a descoberta de pulsares supermassivos como PSR J1614-2230
e PSR J0348+0432 [11, 12] apontam para uma equação de es-

tado bastante dura a altas densidades, v́ınculos em laboratórios
apontam na direção oposta para densidades de até cinco vezes

a densidade de saturação da matéria nuclear.
Neste trabalho, utilizamos três modelos da QHD: GM1, GM3

e NL3 numa versão tradicional, contendo os mésons σωρ, e
outra considerando a inclusão do méson estranho vetorial, con-

tendo os mésons σωρφ. Nós propomos uma nova famı́lia de
parametrização, onde todos os mésons obedecem ao grupo de
simetria SU(3). Fazemos isso amarrando as constantes de acopla-

mento dos mésons σ e ω, de tal modo que reproduzam o poten-
cial para o h́ıperon Λ, UΛ = -28 MeV, e deixamos o potencial

dos outros h́ıperons, UΣ e UΞ que não são tão bem determina-
dos experimentalmente, para serem fixados pela própria teoria
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de grupo, sem qualquer dado fenomenológico. Também com-

paramos os resultados com aqueles obtidos seguindo a proposta
do Glenndening, chamada aqui de Gleendening Conjecture, GC,

onde todos os h́ıperons possuem o mesmo potencial do Λ e as
constantes são fixadas fenomenologicamente. Então, calculamos
algumas propriedades da matéria hipernuclear, como fração de

part́ıculas, fração de estranheza e velocidade do som, que tem
forte implicação na transição de fase hádron-quark [78]. A fim de

validar nossa proposta, nós comparamos nossos resultados com
os obtidos de colisões de ı́ons pesados (HIC) e de observações

astrof́ısicas. De fato, vemos que embora conseguimos prever es-
trelas com h́ıperons com massa de até 2.26M⊙, resultados da
colisão de ı́ons pesados limitam nossa massa máxima a 2.06M⊙.

5.1 Formalismo

Em campo médio, nossa Lagrangiana da QHD fica:

L =
∑

B

ψ̄B[γ
µ(i∂µ − gBBωωµ − gBBφφµ − gBBρ

1

2
~τ · ~ρµ)−M∗

B]ψB+

−1

2
m2

sσ
2
0 +

1

2
m2

vω
2
0 +

1

2
m2

φφ
2
0 +

1

2
m2

ρρ
2
0 −

1

3!
κσ3

0 −
1

4!
λσ4

0, (5.1)

onde os termos da equação (5.1) obedecem a mesma notação
da equação (2.4). A adição de um novo subscrito nas constan-

tes de acoplamento bárion-méson é apenas para ficar de acordo
com os coeficientes de Clebsch-Gordan do grupo SU(3), como
apresentado na equação (2.1) do apêndice B.

Precisamos agora fixar as constantes de acoplamento dos h́ı-
perons com os mésons. Iremos comparar duas abordagens an-

tagônicas. Uma puramente fenomenológica, onde as constan-
tes de acoplamento méson-h́ıperon são arbitrariamente fixadas
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para reproduzir o potencial UY para todos os h́ıperons igual ao

UΛ = −28 MeV. Nesta abordagem, chamada GC, o méson es-
tranho φ nunca está presente e as constantes de acoplamento

valem:

gY Y σ

gNNσ
= 0.7,

gY Y ω

gNNω
= χω

gY Y ρ

gNNρ
=
I3B
I3N

χρ, (5.2)

onde χω = χρ vale 0.783 nos modelos GM1 e GM3 e 0.772 no

modelo NL3. Já o potencial hiperônico é definido como [9, 53]:

UY = gY Y ωω0 + gY Y φφ0 − gY Y σσ0 (5.3)

e seu valor é fixado no ponto de saturação da matéria nuclear
para a matéria simétrica. Note que com parametrização GC o

méson ρ sempre se acopla ao isospin I3, embora o valor de χρ

seja completamente arbitrário [9].

Outro caminho é assumir que todos os acoplamentos bárion-
méson são restritos ao grupo de simetria SU(3) (um cálculo de-

talhado é apresentado no Apêndice B). Com esse modelo, com-
pletamente restrito ao grupo de simetria SU(3), sobram apenas
dois parâmetros livres, αv e αs. As constantes de acoplamento

h́ıperon-méson ficam:

gΛΛω
gNNω

=
4 + 2αv

5 + 4αv
,

gΣΣω
gNNω

=
8− 2αv

5 + 4αv
,

gΞΞω
gNNω

=
5− 2αv

5 + 4αv
,(5.4)

para o méson ω. Para o méson φ, quando ele está presente,
temos:

gNNφ

gNNω
=

√
2 ·

(

4αv − 4

5 + 4αv

)

,
gΛΛφ
gNNω

=
√
2 ·

(

2αv − 5

5 + 4αv

)

,

gΣΣφ
gΛΛω

=
√
2 ·

(−2αv − 1

5 + 4αv

)

,
gΞΞφ
gNNω

=
√
2 ·

(−2αv − 4

5 + 4αv

)

. (5.5)



Caṕıtulo 5. Grupo SU(3) e a Matéria Nuclear 73

Nos modelos σωρ o méson φ nunca está presente e gBBφ é

sempre igual a zero. Para o méson ρ:

gΣΣρ
gNNρ

= 2αv,
gΞΞρ
gNNρ

= −(1− 2αv),
gΛΛρ
gNNρ

= 0, (5.6)

e, por fim, para o méson σ:

gΛΛσ
gNNσ

=
10 + 6αs

13 + 12αs
,

gΣΣσ
gNNσ

=
22− 6αs

13 + 12αs
,
gΞΞσ
gNNσ

=
13− 6αs

13 + 12αs
.(5.7)

Quando escolhemos αv = 1, recuperamos o grupo de simetria

SU(6). Neste caso o méson ω se acopla a hipercarga, o méson
ρ se acopla ao isospin, enquanto o méson φ não se acopla ao

nucleon, como proposto por Sakurai [79]. Entretanto, note que
quando αv 6= 1, o méson φ passa a se acoplar ao nucleon. Algo

que não é geralmente utilizado em modelos efetivos. Então, para
não afetar as propriedades da matéria simétrica descritas na

Tab. 2.2, precisamos reparametrizar a constante de acoplamento
gNNω da seguinte maneira:

gNNωω0 → g̃NNωω0 + gNNφφφ, (5.8)

onde o lado esquerdo da equação (5.8) está relatado ao modelo

σωρ e o lado direito ao modelo σωρφ. Agora das equações (2.19)
e (2.20) temos:

gNω

∑

B

gBω

m2
v

nB ≡ g̃Nω

∑

B

g̃Bω

m2
v

nB + gNφ

∑

B

gBφ

m2
φ

nB. (5.9)

Todavia, como h́ıperons não estão presentes na densidade de

saturação nuclear, esta soma é feita somente sobre os nucleons.
Além do mais, gNNφ pode ser dado em termos de gNNω de acordo

com a equação (5.5). Reescrevemos a equação (5.9) como:
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g2NNω

m2
v

≡ g̃2NNω

m2
v

+ 2

(

4αv − 4

5 + 4αv

)2
g̃2NNω

m2
φ

. (5.10)

Note que gNNω do lado esquerdo da equação (5.10) é fixo, e
dado pela Tab. 2.2. Devemos então, para cada valor de αv,

encontrar g̃NNω do lado direito, a fim de manter a equação
(5.10) verdadeira. Chamamos essa parametrização do modelo

σωρφ de “like model” (LM), (i.e GM1LM, GM3LM e NL3LM),
uma vez que eles produzem exatamente o mesmo resultados dos

modelos σωρ originais. Como já apontado na ref. [54], esse
incomum acoplamento N − φ que aparece quando quebramos
a simetria SU(6) está de acordo com a grande condensação

de quarks estranhos no nucleon encontrado em simulações na
rede [80, 81, 82].

5.1.1 Acoplamento Hı́peron-méson e os potenciais

hiperônicos

De acordo com nosso cálculo desenvolvido no apêndice B, nós

temos, a prinćıpio, apenas dois parâmetros livres, αv e αs. Pro-
cedemos então da seguinte forma: damos um valor arbitrário

para αv, variando entre 1 e 0, e impomos que αs assuma o valor
tal que UΛ = −28 MeV. Os potenciais UΣ e UΞ, que possuem
grandes incertezas, são então determinados somente pelo grupo

de simetria, sem nenhuma informação vindo da fenomenologia.
Nós também apresentamos os valores de gNNω, que mudam den-

tro do modelo LM. Os resultados estão apresentados nas Tab. 5.1
à Tab. 5.4

Nós vemos que, para o grupo de simetria SU(6), (αv = 1),
o potencial do h́ıperon Ξ surge naturalmente repulsivo, como
foi sugerido de maneira puramente fenomenológica na ref. [53].

Além do mais, para a parametrização SU(6) nós obtemos αs =
1.568 nos modelos GM1 e GM1LM, valor este bastante próximo
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αv = 1 αs = 1.568 gNNω = 10.610 UΣ = +32 UΞ = +40

αv = 0.75 αs = 1.251 gNNω = 10.610 UΣ = +29 UΞ = +39

αv = 0.50 αs = 0.9007 gNNω = 10.610 UΣ = +19 UΞ = +33

αv = 0.25 αs = 0.5230 gNNω = 10.610 UΣ = +11 UΞ = +29

αv = 0.0 αs = 0.2859 gNNω = 10.610 UΣ = −2 UΞ = +22

GC - gNNω = 10.610 UΛ = −28 UΞ = −28

Tab. 5.1: Parametrizações e potenciais hiperônicos para o modelo GM1

αv = 1 αs = 1.678 gNNω = 8.712 UΣ = +22 UΞ = +29

αv = 0.75 αs = 1.345 gNNω = 8.712 UΣ = +19 UΞ = +28

αv = 0.50 αs = 1.012 gNNω = 8.712 UΣ = +19 UΞ = +33

αv = 0.25 αs = 0.6889 gNNω = 8.712 UΣ = +8 UΞ = +23

αv = 0.0 αs = 0.3763 gNNω = 8.712 UΣ = +0.2 UΞ = +18

GC - gNNω = 8.712 UΛ = −28 UΞ = −28

Tab. 5.2: Parametrizações e potenciais hiperônicos para o modelo GM3

a 1.496 encontrado na ref. [83].

Quando αv vale 0.25, nos modelos GM1LM e GM3LM, o po-
tencial do h́ıperon Σ se torna muito atrativo (-157 MeV com o

GM1LM e -104 MeV com o GM3LM). Isso acontece porque à
medida que reduzimos o valor de αv, mais e mais importante

se torna o acoplamento Σ − σ, uma vez que a constante gΣΣσ
se torna cada vez maior. Entretanto os canais Σ − ω e Σ − φ,
responsáveis pela repulsão, são determinados teoricamente, vin-

culados ao grupo de simetria SU(3). Como tais valores são
baixos, a repulsão vetorial não consegue compensar o canal atra-

tivo escalar e o potencial UΣ se torna demasiado atrativo. Nós
mostramos o efeito de tal potencial na Fig. 5.2 para o modelo

GM1LM. Como estes potenciais estão em desacordo com a ex-
periência, estas parametrizações não serão mais utilizadas.

Nós não estudaremos o efeito de h́ıperons no modelo NL3,

porque, como veremos, esta parametrização está em desacordo
com todos os v́ınculos usados neste trabalho.
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αv = 1 αs = 1.568 gNNω = 10.610 UΣ = +32 UΞ = +40

αv = 0.75 αs = 1.231 gNNω = 10.514 UΣ = +25 UΞ = +39

αv = 0.50 αs = 0.8229 gNNω = 10.133 UΣ = −5 UΞ = +32

αv = 0.25 αs = 0.6889 gNNω = 9.324 UΣ = −157 UΞ = −40

Tab. 5.3: Parametrizações e potenciais hiperônicos para o modelo GM1LM.

αv = 1 αs = 1.678 gNNω = 8.712 UΣ = +22 UΞ = +29

αv = 0.75 αs = 1.367 gNNω = 8.633 UΣ = +20 UΞ = +31

αv = 0.50 αs = 0.9281 gNNω = 8.320 UΣ = −2 UΞ = +25

αv = 0.25 αs = 0.2775 gNNω = 7.182 UΣ = −104 UΞ = −23

Tab. 5.4: Parametrizações e potenciais hiperônicos para o modelo GM3LM.

5.2 Previsões e v́ınculos

Vamos agora apresentar as previsões numéricas das diferentes
parametrizações em equiĺıbrio beta e carga total zero. Defini-

mos a fração de part́ıculas Yi = ni/n para ver como diferentes
parametrizações afetam a fração de h́ıperons. Apresentamos os
resultados para o modelo GM1 na Fig. 5.1. Podemos perceber

que a parametrização GC prediz resultados bastante diferentes
de todos os resultados do grupo SU(3), uma vez que em ne-

nhum modelo consistente com o grupo SU(3) possui h́ıperons
Σ, já na parametrização GC todo tripleto de Σ está presente.

Partindo de αv = 1, que recupera o grupo de simetria SU(6), até
αv = 0.50, vemos que a fração de h́ıperons vai sendo cada vez

mais suprimida a grandes densidades. Com a parametrização
SU(6), há três h́ıperons diferentes: Λ, Ξ− e Ξ0. Quando αv

diminui, o acoplamento Y − ω aumenta, causando a supressão

das part́ıculas estranhas. O Ξ0 logo desaparece, enquanto a
fração de Ξ− se torna menos relevante a altas densidades. Resul-

tados para αv igual a 0.25 e 0.00 podem ser encontrados em [55],
onde observamos que a supressão dos h́ıperons continua à me-

dida que diminúımos αv. É fácil perceber esta supressão quando
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Fig. 5.1: (Fração de part́ıcula Yi, para a parametrização GC e diferentes
valores de αv com o modelo GM1. Quando αv = 1 recáımos no
grupo SU(6)

traçamos a fração de estranheza, como mostrado na Fig. 5.3.
Exatamente a mesma relação entre αv e a fração de estranheza,

com óbvias consequências à dureza da EoS, foi encontrada na
ref. [54], um resultado esperado, uma vez que nosso estudo é

baseado nesta referência.
Também notamos que, embora UΞ se torne menos repulsivo

com a diminuição de αv, menos h́ıperons tendem a ser criados.

A razão é que, ambos os canais, repulsivo e atrativo, aumentam
com a diminuição de αv. Quando αv é pequeno, o forte canal

atrativo domina a baixas densidades, enquanto o forte canal
repulsivo domina a altas. Isso cria um potencial fracamente

repulsivo para o h́ıperon Ξ na densidade de saturação e uma forte
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 0.01

 0.1

 1

 0  0.2  0.4  0.6  0.8  1  1.2

Y
i

n (fm-3)

Ξ-
Σ-

p

n

e

µ
Λ0

SU(6)

 0.01

 0.1

 1

 0  0.2  0.4  0.6  0.8  1  1.2

Y
i

n  (fm-3)

αv = 0.75

p

n

e

µ Λ0 Ξ-
Σ-

 0.01

 0.1

 1

 0  0.2  0.4  0.6  0.8  1  1.2

Y
i

n  (fm-3)

αv = 0.50

p

n

e

µ Λ0Σ-

 0.01

 0.1

 1

 0  0.2  0.4  0.6  0.8  1  1.2

Y
i

n  (fm-3)

p

n

e

Σ-

Λ0

Σ0

Σ+ Ξ-

αv = 0.25

Fig. 5.2: Fração de part́ıculas com o GM1LM com diferentes valores de αv.

repulsão para densidades muito acima deste ponto. A fração de
part́ıculas para o GM1LM está apresentada na Fig. 5.2.

A principal diferença entre os modelos GM1 e GM1LM em
relação à fração de part́ıculas é o aparecimento do Σ−, que está
ausente em todos os modelos baseados em grupo de simetria
quando utilizamos o GM1. A razão é que o méson φ se acopla

mais fortemente ao Ξ do que ao Σ. Além do mais, como um novo
canal repulsivo, o méson φ aumenta a supressão dos h́ıperons
a altas densidades e facilita o aparecimento de part́ıculas dife-

rentes. Diminuindo o valor de αv o aparecimento dos Σ ocorre a
densidades cada vez mais baixas. A razão é que o acoplamento

Σ−φ se torna cada vez mais fraco, enquanto o acoplamento Λ−φ
se torna cada vez mais forte. Para αv = 0.50 o Σ− se torna
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o primeiro h́ıperon a aparecer, enquanto que para αv = 0.25,

o canal repulsivo é tão fraco, que o Σ− aparece a densidade
de 0.13 fm−3, ou seja, abaixo da densidade de saturação da

matéria nuclear. Este é o efeito do potencial UΣ = −157 MeV,
que contradiz todas as expectativas f́ısicas. Como mencionado
mais cedo, a supressão dos h́ıperons a altas densidades devido a

diminuição no valor de αv e também devido ao méson φ, pode
ser melhor notado quando traçamos a fração de estranheza fs
ao invés da fração individual de part́ıculas. fs é definido como:

fs =
1

3

∑

i ni|si|
n

, (5.11)

onde si é a estranheza do i-ésimo bárion.
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Fig. 5.3: Fração de estranheza para vários valores de αv nos modelos GM1
e GM1LM. A parametrização GC também é apresentada.

A fim de evitar que as curvas se cruzem, traçamos a parame-
trização GC junto com os modelos GM1LM, embora o méson φ

nunca esteja presente nesta parametrização.
Podemos ver que há uma relação entre αv e fs, tanto no GM1

como no GM1LM (exceto no caso αv = 0.25 no GM1LM) dev-
ido a forte supressão dos h́ıperons a altas densidades, como já

discutido. Além do mais, o modelo GM1LM produz um menor
valor de fs devido ao novo canal vetorial, que aumenta o po-
tencial qúımico dos h́ıperons, dificultando sua produção a altas
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densidades. No GM1LM, quando αv = 0.25, há o aparecimento

do Σ− a baix́ıssimas densidades, fazendo com que a fração de
estranheza seja não nula para densidades abaixo do ponto de

saturação da matéria nuclear. Devido a este fato, deste mo-
mento em diante, desconsideraremos esta parametrização.

Uma das mais importantes relações na matéria nuclear e

hipernuclear é a equação de estado (EoS). Nós traçamos as EoS
para as parametrizações discutidas acima na Fig. 5.4.
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Fig. 5.4: EoS para os modelos GM1 e GM1LM para as parametrizações GC
e do grupo SU(3) com vários valores de αv. A letra ‘c’ é o limite
causal.
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Fig. 5.5: Velocidade do som na matéria hipernuclear densa para o modelo
GM1 e GM1LM . A linha horizontal é o limite imposto pela QCD
para a matéria de quarks.
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Uma relação análoga a αv e fs pode ser observada na EoS.

Quanto menor o valor de αv, menor o de fs e mais dura é a EoS.
Este resultado já era esperado, uma vez que menor valor de fs
indica uma presença menor de h́ıperons, e o efeito de suavização
das EoS devido a presença de h́ıperons já é bem conhecido [9, 10].
É interessante notar que as EoS mais duras são aquelas obtidas

com um potencial hiperônico menos repulsivo. Isto mostra que
a influência do potencial, como indicado na ref. [53] é apenas

secundário. De fato, o que define o quão dura será a EoS é a
força do acoplamento Y − ω. No modelo GM1LM nós temos

além da interação Y − ω, o canal Y − φ. O efeito combinado
destes dois canais repulsivos produz EoS bastante duras, como
pode ser visto na Fig. 5.4, ainda que os potenciais hiperônicos

sejam pouco repulsivos. A linha ‘c’ indica o limite causal. Uma
vez que nossos resultados são derivados a partir de modelos rela-

tiv́ısticos, este v́ınculo nunca é violado.
Nós também analizamos a velocidade do som, vs definida

como:

vs =

√

∣

∣

∣

∣

∂p

∂ǫ

∣

∣

∣

∣

, (5.12)

uma vez que esta é uma quantidade relevante no estudo de

transição de fase. Embora não haja nenhum v́ınculo experimen-
tal a respeito da velocidade de som em altas densidades, resul-
tados derivados da QCD impõe um limite de vs = 1/

√
3 ≃ 0.58

(c = 1) para o chamado plasma de quarks e gluons [84, 85, 86].
Métodos para medir experimentalmente a velocidade do som

foram propostos em recentes pesquisas [87, 88] através de cones
de Mach. Uma vez que a densidade para uma posśıvel transição

de fase hadron-quark não é conhecida, uma medida na veloci-
dade do som com valores vs > 0.58, exclui a possibilidade de

matéria de quarks a essas densidades. Na Fig. 5.5 nós traçamos



Caṕıtulo 5. Grupo SU(3) e a Matéria Nuclear 82

a velocidade do som na matéria hipernuclear.

Como esperado, a velocidade do som é a mesma para todas
as parametrizações enquanto h́ıperons não estão presentes. O

aparecimento dos h́ıperons reduz a velocidade do som devido ao
amolecimento da EoS relatada, resultando em uma correlação
entre αv e vs. Uma EoS mais dura, possui menores valores de

αv, e retorna um maior valor de vs a altas densidades.
Sem h́ıperons, a quebra do limite teórico derivado da QCD

para a velocidade do som ocorre a densidade de 0.352fm−3. A
questão principal é então descrever quais parametrizações per-

mitem o aparecimento de h́ıperons a densidades menores que
este valor. Quando o primeiro h́ıperon aparece a densidades
abaixo de 0.352 fm−3, a densidade na qual a velocidade do som

se torna maior do que 0.58 aumenta substancialmente. Nós colo-
camos na Tab. 5.5 a densidade na qual vs = 0.58 para diferentes

valores de αv.

Modelo αv vs > 0.58 em: Modelo αv vs > 0.58 em:
GM1 SU(6) 6.16 n0 GM1LM SU(6) 3.51 n0

GM1 0.75 5.44 n0 GM1LM 0.75 2.30 n0

GM1 0.50 4.60 n0 GM1LM 0.50 2.30 n0

GM1 0.25 2.30 n0

GM1 0.0 2.30 n0 GM1 GC 3.62 n0

Tab. 5.5: Densidade numérica na qual a velocidade do som excede o valor
limite teórico imposto pela QCD para os modelos GM1 e GM1LM
com diferentes parametrizações.

Nós vemos que para as parametrizações GC, αv = 0.75 e

αv = 0.50 nos modelos GM1 e nas parametrizações SU(6) para
os modelos GM1 e GM1LM o primeiro h́ıperon aparece a densi-

dades abaixo de 0.352 fm−3, indicando que a quebra do limite
imposto pela QCD só ocorre a altas densidades. Mais tarde
veremos as implicações deste fato.
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5.2.1 Vı́nculos

A fim de validar nossa proposta, nós confrontamos os resulta-
dos que obtivemos com v́ınculos provenientes de experiências em

laboratório e observações astrof́ısicas. O primeiro v́ınculo experi-
mental (que chamaremos aqui de EC1) é a energia de simetria

no ponto de saturação, S0 e seu slope, L, como já foi definido
nas equações (3.4) e (3.5) [29]:

S(n) = S0 − Lǫ+ O(ǫ2),

ǫ =
n0 − n

3n0
, e L = 3n0

dS

dn

∣

∣

∣

∣

n0

.

Os valores de S0 e L para os modelos GM1, GM3 e NL3
já foram apresentados na Tab. 2.2. Nós analisamos essas três

parametrizações sob a luz de dois experimentos descritos na
ref. [29], obtidos através de colisões de ı́ons pesados (HIC, área

hachurada em verde) e estados isobáricos análogos (IAS, área
hachurada em rosa). Os valores experimentais de S0 e L, e os

valores teóricos previstos pelos modelos GM1, GM3 e NL3 estão
apresentados na Fig. 5.6

Vemos que enquanto os modelos GM1 e GM3 satisfazem am-

bos os v́ınculos experimentais, o modelo NL3 está completa-
mente fora da região permitida. Uma vez que esperamos que

estrelas de nêutrons sejam sistemas ricos em nêutrons, a ener-
gia de simetria e seu slope desempenham papel fundamental na

descrição destes objetos. Uma vez que o modelo NL3 está em
desacordo como dados experimentais, este modelo deve ser evi-
tado, pelo menos na descrição das propriedades das estrelas de

nêutrons.
O segundo v́ınculo experimental (EC2) é o potencial nu-

cleônico na matéria simétrica. A partir da produção de kaons
em colisões de ı́ons pesados, medidos no espectrômetro de kaons

(KaoS) [89], um limite superior foi estabelecido para, pelo menos,
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Fig. 5.6: EC1: Valores experimentais de S0 e L obtidos via HIC e IAS, e
as previsões dos modelos GM1, GM3 e NL3.

duas vezes a densidade de saturação da matéria nuclear. Em mo-

delos derivados da QHD, o potencial nucleônico para a matéria
simétrica é definido como:

UN = gNNωω0 − gNNσσ0. (5.13)

O terceiro v́ınculo experimental (EC3) é a pressão da matéria

nuclear simétrica para densidades de até cinco vezes a densidade
de saturação, como obtido em [90]. As previsões obtidas pelos

modelos GM1, GM3 e NL3 e o limite experimental do poten-
cial nucleônico, retirado da ref. [89] estão traçadas à esquerda
da Fig. 5.7, enquanto a pressão experimental (área hachurada)

retirada da ref. [90] e as previsões estão à direita da Fig. 5.7.
Ambos os v́ınculos apontam na mesma direção: a EoS pre-

cisa ser mole para densidades não muito acima do ponto de
saturação. Nós vemos que, assim como no v́ınculo EC1, o mo-

delo NL3 falha novamente quando confrontado com os v́ınculos
EC2 e EC3. Por outro lado, o modelo GM3 preenche todos os
v́ınculos experimentais que nós analisamos. Já o modelo GM1
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apresenta uma situação mais delicada. Enquanto este modelo
está de acordo com os v́ınculos EC1 e EC2, ele falha quando

confrontado com EC3. Portanto, a primeira vista, este modelo
deveria ser exclúıdo. Todavia, como apontado na ref. [90], os da-

dos experimentais não descartam o aparecimento de h́ıperons, ou
mesmo situações mais exóticas como transição de fase hádron-

quark. O amolecimento da EoS devido ao aparecimento dos
h́ıperons pode ser a chave para reconciliar experimento e teoria.

Note que na matéria nuclear simétrica, o potencial qúımico
dos prótons é igual ao potencial qúımico dos nêutrons. Nós agora
definimos a matéria hipernuclear simétrica de tal forma que o

potencial qúımico dos h́ıperons seja igual ao potencial qúımico
dos nucleons:

µY = µp = µn. (5.14)

Esta escolha implica que somente matéria nuclear simétrica
existe até que a densidade seja alta o suficiente para que a
criação de part́ıculas estranhas se torne energeticamente favorável,

amolecendo a EoS. Nós traçamos a pressão da matéria hiper-
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Fig. 5.8: Pressão da matéria hipernuclear simétrica nos modelos GM1 e
GM1LM para diferentes valores de αv.

nuclear em confronto com o v́ınculo EC3 (área hachurada) na
Fig. 5.8

Vemos que para αv = 1, αv = 0.75 e αv = 0.50 no mo-
delo GM1, e para parametrização SU(6) no modelo GM1LM,

a pressão prevista cai novamente dentro do limite experimental
EC3 para altas densidades. É interessante notar que a para-

metrização GC, comumente utilizada falha na descrição do v́ınculo
EC3, e portanto, resultados derivados desta parametrização de-
vem ser avaliados com cuidado.

Como apontado mais cedo, a velocidade do som tem im-
plicações no v́ınculo EC3. Com exceção de GC, todas as para-

metrizações que estão de acordo com o v́ınculo EC3 superam o
limite teórico da QCD para a velocidade do som em densidades

maiores do que três vezes a densidade de saturação da matéria
nuclear. Mais ainda, de acordo com nossa proposta, todas as
parametrizações que concordam com o EC3 apresentam o Λ0

com o primeiro h́ıperon a ser criado, e seu aparecimento neces-
sariamente ocorre a densidades menores do que 0.352 fm−3.

Também é importante notarmos que, embora algumas para-
metrizações dos modelos GM1 e GM1LM estão de acordo com

o EC3 a altas densidades, nenhuma delas o satisfaz a baixas



Caṕıtulo 5. Grupo SU(3) e a Matéria Nuclear 87

densidades. Entretanto, isto pode ser devido ao fato que nós

ignoramos o aparecimento de mésons, o que é importante a den-
sidades próximas ao ponto de saturação [89, 91].

Voltemos agora nossa atenção para v́ınculos obtidos de ob-
servações astrof́ısicas. Os principais v́ınculos provenientes de ob-
servações astrof́ısicas são as precisas medidas das massas dos pul-

sares PSR J1614-2230 [11] e PSR J0348+0432 [12]. Estas medi-
das indicam que a EoS deve ser dura o suficiente para reproduzir

uma estrela de nêutrons de massa de pelo menos 2.0M⊙. Com
isso, temos, em prinćıpio, dois v́ınculos antagônicos para baixas

e altas densidades: experiências derivadas de HIC indicam que
a EoS deve ser mole para densidades de pelo menos cinco vezes
o ponto de saturação [89, 90]. Por outro lado, observações as-

trof́ısicas indicam que a EoS deve ser dura a altas densidades a
fim de obtermos estrelas de pelo menos 2.0M⊙ [11, 12]. Vamos

então verificar todas as parametrizações utilizadas até agora a
fim de conferir quais delas conseguem preencher ambos requisi-

tos. A massa do pulsar PSR J0348+0432 é 2.01 ± 0.04 M⊙,
e utilizaremos este valor como o primeiro v́ınculo astrof́ısico

(AC1). O segundo v́ınculo astrof́ısico (AC2) é a medida de red-
shift (z) de duas estrelas de nêutrons. Um redshift z = 0.35 foi
obtido a partir de três diferentes transições espectrais do objeto

EXO0748-676 [92]. Este redshift indica uma relação massa/raio
M/R = 0.15M⊙/km. Outro v́ınculo na relação massa-raio vem

da observação de duas linhas de absorção no spectro do objeto
1E 1207.4-5209, com um redshift de z = 0.12 a z = 0.23, o

que significa uma relação massa raio M/R = 0.069M⊙/km a
M/R = 0.115M⊙/km [93].

Vale a pena mencionar que a existência de um objeto com-
pacto de 2.7M⊙, chamado PSR J1311-3430 [94], foi postulada,
embora tal pulsar hipermassivo ainda não esteja confirmado, to-

das medidas prévias de sua massa indicam um limite inferior de
2.1M⊙. Usaremos este valor como um posśıvel v́ınculo.
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Fig. 5.9: Relação massa raio para os modelos GM1 e GM1LM, enfatizando
o AC1 (acima) e o AC2 (abaixo).

A fim de verificar quais EoS são duras o suficiente para repro-
duzir o bem conhecido pulsar PSR J0348+0432, e quais também

estã de acordo com as medidas de redshift descritas acima, uti-
lizaremos as equações estruturais de Oppenheimer-Volkoff [18].

Além disso, utilizaremos a EoS conhecida como BPS [8] para
simular a crosta da estrela de nêutrons. Nós traçamos o re-
sultado das equações de Oppenheimer-Volkoff para os modelos

GM1 e GM1LM para diversas parametrizações na Fig. 5.9. As
propriedades da massa máxima de cada parametrização se en-

contram na Tab. 5.6
Das Fig. 5.9 e Tab. 5.6 podemos ver que somente a parametri-

zação SU(6) do modelo GM1 não é capaz de preencher o v́ınculo
AC1. Todas as demais parametrizações tanto do GM1 quanto
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Model αv M/M⊙ R (Km) nc (fm
−3) fs em nc.

GM1 Sem h́ıp. 2.39 11.99 0.840 0.00
GM1 SU(6) 1.94 12.48 0.836 0.206
GM1 0.75 1.97 12.40 0.848 0.206
GM1 0.50 2.00 12.28 0.867 0.206
GM1 0.25 2.06 12.16 0.885 0.196
GM1 0.0 2.13 12.09 0.891 0.178
GM1 GC 2.01 11.86 0.952 0.231

GM1LM SU(6) 2.06 11.96 0.915 0.168
GM1LM 0.75 2.17 12.13 0.875 0.135
GM1LM 0.50 2.25 12.04 0.870 0.117

Tab. 5.6: Propriedades estelares para os modelos GM1 e GM1LM com di-
versas parametrizações.

do GM1LM produzem estrelas com massa superior a 1.97M⊙.
Todos os modelos estão de acordo com o AC2. Por outro lado,

o especulativo pulsar PSR J1311-3430 [94] é descrito somente
por poucas parametrizações: apenas αv = 0 no modelo GM1

e αv ≤ 0.75 no GM1LM é capaz de explicar um pulsar tão
massivo. Todavia, tais parametrizações são muito duras, e estão

em desacordo com os v́ınculos experimentais EC3 [90].
Na ref. [54], os autores propõem uma relação linear entre a

fração de estranheza e a massa máxima. No nosso trabalho,

tal relação não foi encontrada. Todavia, um resultado bastante
interessante foi descoberto: toda parametrização utilizada no

modelo GM1 que está de acordo com o v́ınculo EC3 possui exa-
tamente a mesma fração de estranheza, 0.206.

Outro fato interessante é que o truque de se adicionar um
novo canal repulsivo, como o méson estranho φ, a fim de en-

durecer as EoS, de fato aumentam a massa máxima das estrelas
de nêutrons. Entretanto, o preço que pagamos é que a maioria
das parametrizações que possuem o méson φ apresentam uma

pressão muito alta, em desacordo com o v́ınculo EC3. Como nós
já dissemos, a parametrização SU(6) é a única do modelo capaz

de reconciliar o v́ınculo EC3 com o modelo GM1LM. Além do
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mais, pela Fig. 5.8, vemos que a parametrização SU(6) está no

limite superior da pressão que permanece de acordo com EC3.
Este fato vincula fortemente a massa máxima de estrelas de

nêutrons a valores próximos a 2.06M⊙, pelo menos em modelos
baseados na QHD. Como apontado mais cedo, a parametrização
que melhor se ajusta aos v́ınculos, tanto obtidos em laboratório,

como obtidos de observações astrof́ısicas é a GM3, que possui
uma massa máxima de 2.04M⊙. Entretanto, tal parametrização

exclui a possibilidade de h́ıperons no interior das estrelas de
nêutrons, uma vez que o maior valor encontrado para uma es-

trela com h́ıperons na parametrização GM3 foi de 1.91 M⊙, em
desacordo com AC1, como mostrado na Fig. 5.10.
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Fig. 5.10: Relação massa raio para os modelos GM3 e GM3LM. Nen-
huma parametrização é capaz de explicar a massa do pulsar PSR
J0438+0432.

O terceiro v́ınculo astrof́ısico é de origem teórica. Baseado
em uma teoria quiral efetiva, a ref. [72] vincula o raio da estrela

de massa canônica, 1.4M⊙, a valores entre 9.7 km e 13.9 km.
Colocamos na Tab. 5.7 os valores dos raios das estrelas canônicas

para diferentes modelos e parametrizações.
Apesar de próximo ao limite superior, os modelos GM1 e

GM1LM estão de acordo com AC3, assim como GM3 e GM3LM.
O modelo NL3 está de acordo com os v́ınculos AC1 e AC2, mas
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Modelo Raio min/max (1.4M⊙). AC3
GM1,GM1LM 13.73/13.85 Km OK
GM3,GM3LM 13.06/13.14 Km OK

NL3 14.71 Km Falhou

Tab. 5.7: Valores mı́nimos e máximo para o raio da estrela de 1.4M⊙ em
diferentes modelos e parametrizações

falha em preencher o v́ınculo AC3.
Embora utilizamos a ref. [29] para vincularmos o slope da

energia de simetria e a ref. [72] para vincularmos o raio da estrela
de massa canônica, faz-se necessário citar que outros estudos
exibem valores bem mais restritos para ambas as grandezas. Nas

ref. [30, 31] uma valor máximo igual a 62 MeV é estipulado para
L, bem abaixo dos preditos pelos modelos GM1, GM3 e NL3

(ver Tab. 2.2). Do mesmo modo, as ref. [31, 95] apontam para
um valor máximo de 12 km para os raios das estrelas de 1.4M⊙.
Acreditamos que valores definitivos para o raio das estrelas de
nêutrons e para o slope da energia de simetria ainda não estão
estabelecidos. Enquanto tais dados indicam um valor bastante

baixo para o raio das estrelas canônicas, a ref. [49] indica que o
pulsar RX J1856.5-3754 possui um raio de 17 km! Do mesmo

modo, um recente trabalho [96] indica que o slope da energia de
simetria pode alcançar valores de até 170 MeV!

Outro v́ınculo astrof́ısico é a maior massa máxima posśıvel
para as estrelas de nêutrons. De acordo com a ref. [20], a maior

massa que uma estrela de nêutrons pode atingir é 3.2M⊙. Tal
valor foi atualizado na ref. [89] para 3.0M⊙ devido ao potencial
fracamente repulsivo do nucleon. No nosso trabalho, o maior

valor obtido para uma estrela de nêutrons é 2.81 M⊙ com o
modelo NL3 sem h́ıperons. Portanto todos nossos modelos estão

de acordo com este v́ınculo.
Por fim, resumimos os principais resultados deste trabalho

na Tab. 5.8, indicando como cada parametrização se comporta
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Model αv EC1 EC2 EC3 AC1 AC2 AC3
GM1 S/ h́ıp. OK OK Falhou OK OK OK
GM1 SU(6) OK OK Razoável Falhou OK OK
GM1 0.75 OK OK Razoável OK OK OK
GM1 0.50 OK OK Razoável OK OK OK
GM1 0.25 OK OK Falhou OK OK OK
GM1 0.0 OK OK Falhou OK OK OK
GM1 GC OK OK Falhou OK OK OK

GM1LM SU(6) OK OK Razoável OK OK OK
GM1LM 0.75 OK OK Falhou OK OK OK
GM1LM 0.50 OK OK Falhou OK OK OK
GM3 S/h́ıp. OK OK OK OK OK OK
GM3 Todos/GC OK OK OK Falhou OK OK

GM3LM Todos OK OK OK Falhou OK OK
NL3 S/h́ıp. Falhou Falhou Falhou OK OK Falhou
FSU S/h́ıp. OK OK OK Falhou OK OK

IU-FSU S/h́ıp. OK OK OK Falhou OK OK

Tab. 5.8: Nossas parametrizações confrontadas com v́ınculos experimentais
e observacionais.

quando confrontada com cada um dos seis v́ınculos analisados
neste trabalho. O conceito Razoável, que aparece na Tab. 5.8,

diz respeito ao fato que àquelas parametrizações estão de acordo
com EC3 a altas densidades, mas falham em descrevê-lo a den-

sidades mais baixas, como apontado na Fig. 5.7.

5.3 Conclusões Parciais

Neste caṕıtulo estudamos o aparecimento de h́ıperons na matéria

hipernuclear impondo um modelo que satisfaça completamente o
grupo de simetria SU(3), reduzindo assim o número de parâme-
tros livres para o acoplamento méson-h́ıperon. Utilizando mo-

delos baseados na QHD, analisamos três parametrizações larga-
mente utilizadas na literatura, GM1, GM3 e NL3, de duas maneiras

distintas: nos modos tradicionais com os mésons σωρ, e com
a presença do méson vetorial estranho, nos chamados modelos
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σωρφ. Nós então testamos nossos modelos e parametrizações

confrontando-os com v́ınculos obtidos na última década. Vi-
mos que, embora o modelo NL3 descreva razoavelmente bem a

matéria nuclear simétrica, ele falha em descrever as propriedades
da matéria altamente assimétrica encontrada no interior das es-
trelas de nêutrons. Além disso, embora conseguimos simular

estrelas com h́ıperons bastante massivas, um limite de 2.06M⊙
foi encontrado a fim de satisfazer as condições experimentais

que indicam que a EoS deve ser mole a baixas densidades. Este
v́ınculo nos impede de explicar a massa do especulativo pul-

sar PSR J1311-3430, desde que nenhuma parametrização que
preenche EC3 consegue reproduzir uma massa tão alta.

Com o modelo GM1LM, o truque de adicionar um novo méson

vetorial com o objetivo de endurecer a EoS só é válido na para-
metrização SU(6). Valores menores de αv entram em conflito

com EC3. Além do mais, se assumimos que o modelo GM1
é um bom modelo para descrever as propriedades nucleares, a

presença de h́ıperons passa a não ser mais apenas posśıvel mas
necessária para suavizar a EoS e reconciliar teoria e experimento.

Também analisamos algumas caracteŕısticas teóricas do mo-
delo, como a velocidade do som na matéria nuclear densa. Vi-
mos que uma EoS mais dura produz um valor maior de vs a

altas densidades. Uma vez que existe um limite teórico para a
velocidade do som para a matéria de quarks, uma medida desta

grandeza pode excluir a transição de fase hádron-quark a uma
densidade espećıfica. Uma curiosidade foi a inesperada relação

que emerge quando comparamos a velocidade do som com EC3,
o que em última análise vincula o aparecimento de h́ıperons.

A possibilidade de uma relação linear entre a massa máxima
e a fração de estranheza como encontrado na ref. [54] também foi
investigada utilizando nossa parametrização que obedece sempre

o grupo SU(3). Neste caso, tal relação não foi encontrada.
O papel do potencial hiperônico na massa máxima das es-



Caṕıtulo 5. Grupo SU(3) e a Matéria Nuclear 94

trelas de nêutrons como proposto na ref. [53] também foi in-

vestigado. Nos nossos modelos, um potencial menos repulsivo
produz maiores massas máximas. Isto é devido ao fato que o

canal vetorial repulsivo domina a altas densidades. Conclúımos
que o papel dos potenciais hiperônicos é apenas secundário.

Apesar de todos os esforços realizados para uma melhor com-

preensão do comportamento da matéria nuclear e hipernuclear a
altas densidades, e sua consequente implicação nas propriedades

das estrelas de nêutrons, ainda há muito trabalho a ser feito. A
possibilidade de um pulsar hipermassivo, alcançando 2.7M⊙ [94]

e pulsares canônicos muito compactos [31, 95], cujos raios não
ultrapassam 12 km, são exemplos de fenômenos ainda não ex-
plicados.



Caṕıtulo 6

Conclusão

Neste trabalho analisamos como alguns aspéctos fenomenológicos,
observacionais e derivados de grupos de simetria afetam as pro-

priedades macroscópica das estrelas de nêutrons.
Começamos estudando como duas grandezas f́ısicas, a ener-

gia de simetria no ponto de saturação, e seu slope, afetam três
propriedades macroscópicas das estrelas de nêutrons: massa
máxima, raio da estrela canônica, e a menor massa que per-

mite a ocorrência de efeito Urca direto. Para isto empregamos
quatro modelos da QHD: GM1, GM3, NL3 e NLρ e utilizamos

três abordagens distintas: 1-) consideramos os mésons σωρ a
fim de variar tanto a energia de simetria quanto o seu slope, 2-)

utilizamos os mésons σωρδ, a fim de podermos variar a ener-
gia de simetria sem variar o slope e 3-) vice-versa. Como re-

sultado, obtivemos que a massa máxima praticamente não é
afetada por essas grandezas. Por outro lado, o raio da estrela
de massa 1.4M⊙ não é afetado pela energia de simetria, tendo

em alguns casos aumentado com ela, e em outros diminúıdo,
porém é fortemente influenciado pelo seu slope. Observamos

que o raio da estrela canônica aumenta com L até atingir um
limite máximo, e após isso passa a diminuir, como apresentado

na ref. [39]. De fato, apontamos que é mais natural associar
o raio da estrela canônica não com o valor de L mas sim com

uma variação do mesmo, ∆L. Tal resultado nos permite asso-
ciar um valor teórico máximo para L. Já em relação à massa
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mı́nima capaz de realizar processo Urca direto está fortemente

associada com a energia de simetria. Modificações nos valores
de S0 causam variações de até 50% no valor da massa mı́nima.

Como perspectivas futuras podemos reestudar a influência de S0

e L nas estrelas de nêutrons, porém agora ao invés de adicionar
o méson δ que sempre aumenta o valor do slope, podemos adi-

cionar o acoplamento ω−ρ que prediz slopesmenores. Com essa
nova parametrização iremos verificar se as conclusões de nosso

trabalho com o méson δ se mantêm.
O segundo tópico do nosso trabalho foi estudar a influência

de campos magnéticos extremos nas estrelas de nêutrons. Estre-
las de nêutrons que apresentam campos magnéticos de até qua-
tro ordens de grandezas superior aos pulsares tradicionais são

chamados magnetares. Começamos revisando o formalismo co-
mumente empregado para adicionar campos magnéticos às EoS.

Vimos que o campo magnético dependente da densidade possui
dois parâmetros livres não observáveis, e que tais parâmetros

influenciam significantemente as propriedades macroscópica das
estrelas de nêutrons, chegando a uma variação de 1.08M⊙. Para
resolvermos este problema adotamos o campo magnético caótico,
tal como proposto em [66]. Além do mais, o campo magnético
caótico nos permite recuperar a consistência termodinâmica do

modelo, uma vez que o valor da pressão predito pela termodi-
nâmica e via tensor momento-energia voltam a ter exatamente

o mesmo resultado. Quando aplicamos o campo magnético
caótico nas EoS vemos que a incerteza da massa máxima cai

para 0.18M⊙. Nossa segunda tarefa neste tópico é reduzir o
número de parâmetros não observáveis. Para isso propusemos

um campo magnético que varia com a densidade de energia.
Quando utilizamos este modelo a incerteza da massa máxima
cai para apenas 0.05M⊙ como apontado na ref. [97]. Além do

mais, tal modelo se mostrou independente de parâmetros e em
acordo com modelos mais sofisticados.
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Nosso terceiro e último tópico diz respeito a influência do apa-

recimento de h́ıperons em estrelas de nêutrons. O aparecimento
de h́ıperons é energeticamente favorável, porém a incerteza na

interação destas part́ıculas com os mésons escalares e vetoriais
causa uma incerteza na massa máxima de até 1.2M⊙ [9]. A fim
de reduzir esta incerteza constrúımos um modelo no qual todo

acoplamento h́ıperon-méson deve obedecer ao grupo de simetria
SU(3). Neste modelo o acoplamento dos h́ıperons com todos os

mésons está restrito a um único parâmetro livre, αv [55]. Uti-
lizamos três modelos baseados na QHD: GM1, GM3 e NL3, e

a fim de validar nossa proposta, comparamos nossos resultados
obtidos com v́ınculos derivados da fenomenologia e também de
observações astrof́ısicas. Conclúımos que o modelo NL3 falha em

descrever a maioria dos v́ınculos, EC1, EC2, EC3 e AC3. Por
outro lado o modelo GM3 é capaz de descrever todos os v́ınculos

se, e somente se não admitirmos que h́ıperons possam ser cria-
dos no interior estelar. O modelo GM1 é um caso mais a parte.

Ele falha em descrever o v́ınculo EC3 se h́ıperons não estão pre-
sentes. Caso assumamos que h́ıperons possam ser criados, al-

gumas parametrizações são capazes de preencher razoavelmente
todos os v́ınculos. Por fim indicamos que nossos v́ınculos experi-
mentais apontam para uma EoS suave a baixas densidades, o que

limita nossa massa máxima para aproximadamente de 2.06M⊙.
Embora este trabalho não aborde a possibilidade de estre-

las de quarks, pequenos estudos nesta linha de pesquisa foram
desenvolvidos [14, 97]. Progressos nesta área podem ser enca-

rados como perspectivas futuras para o presente trabalho. A
posśıvel existência de estrelas de quarks voltou a ganhar força

com melhorias nos modelos efetivos a fim de produzir EoS mais
duras, e consequentemente maiores massas máximas. Por ex-
emplo, no modelos tipo Nambu Jona-Lasinio (NJL), a presença

de um termo vetorial análogo ao méson ω nos modelos basea-
dos na QHD pode aumentar consideravelmente a massa máxima
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de estrelas de quarks [60]. Do mesmo modo, correções per-

turbativas vindas da QCD, e adicionadas ao modelo do MIT
também endurecem as EoS [98, 99]. Outra abordagem é o es-

tudo de uma posśıvel fase supercondutora de cor na matéria de
quarks [100, 101] e seus efeitos nas propriedades macroscópicas
das estrelas de nêutrons.

Em relação a modelos baseados na QHD, podemos enriquecer
nossos resultados adicionando novos acoplamentos, tanto entre

bárions e mésons, como por exemplo, estudar o efeito do méson
escalar estranho σ∗, tanto em acoplamento méson-méson, como

no acoplamento ω − ρ [51], necessário para reduzir o slope da
energia de simetria. Estudos nestas linhas estão em desenvolvi-
mento.



Apêndice A

Anisotropia e Cisalhamento

O tensor de Maxwell para um campo magnético na direção z
fica:

T =





B2/8π 0 0

0 B2/8π 0
0 0 −B2/8π



 . (A.1)

A primeira vista parece que este tensor não apresenta cisa-
lhamentos, ainda que exibe o curioso fato de apresentar duas

pressões diferentes. Geralmente, esses componentes são chama-
dos de pressões paralelas e perpendiculares [61, 63, 77]:

P⊥ = PM +
B2

8π
; P|| = PM − B2

8π
, (A.2)

onde M significa matéria.

Entretanto, como notado na ref. [76], essas “pressões” não
correspondem a pressão termodinâmica. Uma maneira simples

de entender este fato, é lembrarmos que a pressão é um escalar,
logo não pode depender da direção.

Vamos explorar um pouco mais este problema. Ao invés de

escolher o campo magnético na direção z podemos escolher um
campo ~B = αB0x̂+βB0ŷ+γB0ẑ, indicando uma força arbitrária

nas direções x, y e z. Neste caso, a energia total fica:

ǫ =
B2

8π
=
B2

0

8π
· (α2 + β2 + γ2), (A.3)
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e o tensor de Maxwell assume a seguinte forma:

T ′ =
B2

0

8π





(β2 + γ2 − α2) −2αβ −2αγ
−2αβ (α2 + γ2 − β2) −2βγ
−2αγ −2βγ (α2 + β2 − γ2)



 (1.4)

Este pode parecer um novo problema, mas não é. De fato, é

apenas uma rotação passiva no sistema de coordenadas, onde o
novo tensor de Maxwell T ′ é uma rotação do antigo tensor T

T ′ = RTRT , (1.5)

Para uma rotação passiva, nós temos [103] :

R =





cosφ sinφ cos θ sinφ sin θ
− sinφ cosφ cos θ cosφ sin θ

0 − sin θ cos θ



 (1.6)

Agora podemos escrever α, β e γ em termos de de θ e φ:















α = sin θ sinφ
β = sin θ cosφ

γ = cos θ
α2 + β2 + γ2 = 1

Este resultado demonstra a afirmação da ref. [15], a respeito
de uma simples rotação no sistema de referência indicar a pre-

sença de tensões de cisalhamento.
Vamos trabalhar agora em dois exemplos. Primeiro, vamos

fazer uma rotação tal que α = 1/
√
3, β =0 e γ =

√

2/3. Neste

caso:

T ′ =
B2

0

8π





1/3 0 −2
√
2/3

0 1 0

−2
√
2/3 0 −1/3



 . (1.7)
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Neste caso, ao invés de duas, parece que temos três “pressões”.

Uma segunda rotação pode ser feita tal que: α = 1/
√
3, β

=1/
√
3 e γ = 1/

√
3, resultando em:

T ′ =
B2

0

8π





1/3 −2/3 −2/3
−2/3 1/3 −2/3

−2/3 −2/3 1/3



 . (1.8)

Agora, nos parece que resolvemos o problema da anisotropia,

porém ganhamos termos adicionais no cisalhamento.
Estes exemplos podem nos levar a conclusão absurda que a

pressão dependa do sistema de coordenadas utilizado. Deste que

a pressão é um escalar, precisamos de um modo invariante para
calcula-la. O modo mais natural é calcular a pressão magnética

exatamente como calculamos a pressão em teoria de campos [7]:

P =
1

3
< T i

i >, (1.9)

que nos dá P = ǫ/3, não importando se utilizarmos o ten-

sor (1.4), (1.7) ou (1.8).
Entretanto, note que ainda que conseguimos calcular o cor-

reto valor da pressão pela equação (1.9), ela não corresponde
à pressão termodinâmica, visto que os componentes da diago-

nal não são iguais. Para isso introduzimos o campo magnético
caótico [66], que é verdadeiramente independente do sistema de
coordenadas, restaurando o conceito termodinâmico da pressão

e evitando problemas de anisotropia e tensões de cisalhamento.



Caṕıtulo 2

Grupo de Simetria SU(3)

Construiremos aqui uma teoria da força forte baseada na QHD,
onde impomos que todo acoplamento de Yukawa é invariante

sobre transformações do grupo SU(3). Consideraremos aqui so-
mente o chamado acoplamento elétrico, uma vez que o acopla-

mento magnético, que envolve derivada dos campos mesônicos,
é nulo na aproximação de campo médio [104]. A interação de
Yukawa é expressa da seguinte maneira [105]:

LY UK = −g(ψ̄BψB)M, (2.1)

onde ψB é o campo de Dirac dos bárions e M é o campo de um
méson arbitrário. Esta lagrangiana pertence a representação

irredut́ıvel IR{1}, ou seja, um singleto. Todos os bárions uti-
lizados neste trabalho formam um octeto, e pertencem à repre-

sentação IR{8}. Os mésons vetoriais ω8 e ρ pertencem à repre-
sentação IR{8}, já o méson vetorial ω1 é um singleto. Quanto
aos mésons escalares, σ8 pertence à IR{8} e σ1 à IR{1}. Agora,
a fim de preservar a simetria unitária da lagrangiana, (ψ̄BψB)
precisa se transformar como:

• IR{8} quando M pertencer à IR{8},

• IR{1} quando M pertencer à IR{1}.

Entretanto, pelo método de Speiser [105], existem duas maneiras
de acoplar {8}⊗{8} e obter {8}. Comumente chamados acopla-
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mentos simétrico e anti-simétrico [106]. Então a interação de

Yukawa pode ser expressa como:

LY UK = −(g81C1 + g82C2)(ψ̄BψB)M, (2.2)

,

para os mésons que pertencem à IR{8}, e

LY UK = −(g1)M, (2.3)

para os mésons que pertencem à IR{1}, onde C1 e C2 são os co-
eficientes de Clebsch-Gordan (CG) do grupo de simetria SU(3)

para os acoplamentos simétrico e anti-simétrico respectivamente.
Neste trabalho, utilizamos os coeficientes CG apresentados na
ref. [107]. Seguindo a ref. [105], nós introduzimos as seguintes

constantes:

g8 = [
√
30/40g81 + (

√
6/24)g82], e, α = (

√
6/24)(g82/g8),

o que nos permite escrever as constantes de acoplamento dos
bárions com os mésons vetoriais como:

gNNρ = g8v, gΣΣρ = 2g8vαv, gΞΞρ = −g8v(1− 2αv), gΛΛρ = 0,

gNNω8
=

1

3
g8v

√
3(4αv − 1), gΣΣω8

=
2

3
g8v

√
3(1− αv),

gΞΞω8
= −1

3

√
3g8v(1 + 2αv), gΛΛω8

= −2

3
g8v

√
3(1− αv),

gNNφ1
= gΣΣφ1

= gΛΛφ1
= gΞΞφ1

= g1v,

enquanto o acoplamento com os mésons escalares fica:

gNNσ8
=

1

3
g8s

√
3(4αs − 1), gΣΣσ8

=
2

3
g8s

√
3(1− αs),

gΞΞσ8
= −1

3

√
3g8s(1 + 2αs), gΛΛσ8

= −2

3
g8s

√
3(1− αs),

gNNσ1
= gΣΣσ1

= gΛΛσ1
= gΞΞσ1

= g1s,
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onde os novos subscritos s e v aparecem para diferenciar o

acoplamento com os mésons escalares com os vetoriais. Além
do mais, todos acoplamentos envolvendo bárions de diferentes

espécies foram ignorados.
Na natureza, os mésons ω e φ observados diferem dos mésons

ω8 e φ1 previsto teoricamente. De fato, os mésons observados

aparecem como uma mistura entre eles [108]. As constantes de
acoplamento dos reais mésons vetoriais com o octeto bariônico

ficam então:

gNNω = cos θvg1v + sin θv
1

3

√
3g8v(4αv − 1),

gΣΣω = cos θvgv1 + sin θv
2

3

√
3g8v(1− αv),

gΛΛω = cos θvg1v − sin θv
2

3

√
3g8v(1− αv),

gΞΞω = cos θvg1v − sin θv
2

3

√
3g8v(1 + 2αv). (2.4)

As constantes de acoplamento para o méson φ são similares
às do méson ω, bastando substituir cos θv → − sin θv e sin θv →
cos θv [108]. No caso dos mésons escalares reais, observados na
natureza, o ǫ(760) ( que nós chamamos neste trabalho de σ) e

o f0(980) (chamado de σ∗) [21], o procedimento é totalmente
análogo. Tudo que precisamos fazer é substituir ω por σ, φ por
σ∗ e o subscrito v pelo s na equação (2.4). A fim de obter uma

EoS suficientemente dura, seguiremos as ref. [53, 54] e descon-
sideraremos os efeitos do méson σ∗.

Uma vez que as constantes de acoplamento dos mésons com o
nucleon estão fixas, nós temos à prinćıpio seis parâmetros livres:

zv = (g8v/g1v), θv, αv, zs = (g8s/g1s), θs e αs. Para reduzir este
montante utilizaremos o grupo de simetria h́ıbrido SU(6) [21,
106], para fixar zv =

√
6 e θv = 35.264, o que corresponde a

um ângulo de mistura ideal. Isto nos deixa apenas αv para ser
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variado. Quando αv = 1, recuperamos por completo o grupo de

simetria SU(6) para o acoplamento dos mésons vetoriais. Fixar
as constantes de acoplamento através do grupo SU(6) é um pro-

cedimento bem aceito na literatura [53, 54, 104, 108, 109, 110].
Por outro lado, a natureza dos mésons escalares é bastante

controversa. Na ref. [21] o méson σ é considerado um membro

da IR{8}, enquanto nas ref. [109, 110] ele pertence à IR{1}.
Na ref [111], o méson σ é uma mistura não de dois, mas três

mésons escalares. Finalmente, nas ref. [83, 112], uma mistura
de dois mésons com o ângulo de mistura ideal é assumido. Nós

seguiremos esta prescrição e consideraremos θs = 35.254, ou seja,
ângulo de mistura ideal. O valor de zs é fixado próximo ao grupo
SU(6), com zs = 8

9

√
6. A razão disto é que verificamos que se

assumirmos o acoplamento exato ao grupo SU(6), zs =
√
6,

um potencial para o h́ıperon Ξ demasiado repulsivo é obtido,
UΞ = +60MeV , em desacordo com o que se é esperado, UΞ es-

tando entre - 40 MeV a +40 MeV [53]. Resta-nos então somente
αs para ser fixado. Fazemos isto da seguinte forma: acoplamos

αs com αv, forçando o potencial UΛ a assumir o valor de -28
MeV [24]. Isto deixa nossa teoria em completa harmonia com

o grupo de simetria SU(3) para todos as constantes de acopla-
mento méson-h́ıperons, e um único parâmetro livre a ser variado,
αv.



Caṕıtulo 3

Artigos publicados e
publicações em anais

Durante o peŕıodo de meu doutorado, alguns trabalhos foram
publicados. Entretanto nem todos os trabalhos contemplam o

escopo desta tese, e podemos dividir o assunto estudado em três
tópicos distintos:

1-) Trabalhos relacionados à dissertação de mestrado. São os
trabalhos escritos durante o doutorado, cujo tema foge do escopo

da tese pois estão relacionados à dissertação de mestrado. Os
seguintes trabalhos foram publicados em anais de eventos:

• L. L, Lopes, D. P. Menezes, Study of Pulsars and Magne-

tars,

PoS, XXXIV BWNP, 098 (2011)

• L. L, Lopes, D. P. Menezes, Revisiting Pulsars and Mag-

netars,

AIP Conf. Proc. 1520, 385 (2013)

• L. L, Lopes, D. P. Menezes, The influence of Strong Mag-
netic Field in Hyperonic Neutron Stars, CSQCDIII,

arXiv:1307.1691 (2013)

e também um artigo foi publicado no Brazilian Journal of Physics:
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• L. L, Lopes, D. P. Menezes, The Influence of Hyperons and

Strong Magnetic Field in Neutron Star Properties, Braz. J.
Phys. 42, 428 (2012)

2-) Trabalhos relacionados com a tese. São os trabalhos que

foram estudados e publicados durante o doutorado e que estão
apresentados nesta tese, contemplando os caṕıtulos 3, 4 e 5. São,
respectivamente, os seguintes artigos:

• L. L, Lopes, D. P. Menezes, Effects of the Symmetry Energy
and its Slope on Neutron Star Properties, Braz. J. Phys.
44, 774 (2014)

• L. L, Lopes, D. P. Menezes, On Magnetized Neutron Stars,

J. Cosm. Astropart. Phys. 08, 002 (2015)

• L. L, Lopes, D. P. Menezes, Hypernuclear matter in a
complete SU(3) symmetry group, Phys. Rev. C 89, 02505
(2014)

3-) Trabalho posterior à definição do escopo da tese. É um

trabalho relacionado com estrelas de quarks, escrito após a definição
do escopo da tese, que engloba apenas matéria hadrônica. Foi

publicado este ano no The European Journal of Physics A:

• L. L, Lopes, D. P. Menezes, Quark matter under strong
magnetic fields, Eur. Phys. J. A 52, 17 (2016)
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[18] J. R. Oppenheimer, G. M. Volkoff: Phys. Rev. 33, 374 (1939)
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