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Poets say science takes away from the beauty
of the stars — mere globs of gas atoms. I too
can see the stars on a desert night, and feel
them. But do I see less or more? The vast-
ness of the heavens stretches my imagina-
tion - stuck on this carousel my little eye can
catch one-million-year-old light. A vast pat-
tern — of which I am a part. What is the pat-
tern, or the meaning, or the why? It does not
do harm to the mystery to know a little about
it.

(Richard P. Feynman)






RESUMO

No presente trabalho, modelos efetivos relativisticos sdo empregados na
descricdo de pulsares como estrelas de hddrons ou de quarks desconfina-
dos, tomando respectivamente o modelo de Walecka nao-linear e o mo-
delo de sacola do MIT com parametrizagdes que respeitem restricoes em-
piricas e que estejam de acordo com a janela para a qual a hipétese de
Bodmer-Witten da estabilidade da matéria estranha € satisfeita. As equa-
¢oes de estado obtidas sdo entdo aplicadas de maneira adequada a descri-
¢ao de estrelas compactas. A partir destas, sdo determinados os critérios
para que a conversdo de estrelas hadronicas e estranhas seja permitida
através da aplicacdo do formalismo de Lifshitz-Kagan a nucleacdo quan-
tica. Os resultados sugerem que as estrelas hadronicas sdo metaestaveis
em relacdo ao decaimento em estrelas estranhas ou em buracos negros
para massas gravitacionais superiores a um certo limiar, desde que os mo-
delos empregados sejam tais que a condicdo de coexisténcia de fases seja
satisfeita. As meias-vidas das estrelas metaestéveis sdo calculadas e empre-
gadas na redefini¢do do conceito de massa méaxima de estrelas compactas
através da pressao critica da nucleacdo. A hipétese de surtos de raios-y
como manifestagdes da energia liberada na conversao de uma estrela ha-
dronica metaestdvel em uma estrela estranha também é verificada.

Palavras-chave: Estrelas compactas. Matéria densa. Modelos efetivos.
Transi¢des de fase. Nucleacdo.






ABSTRACT

In the present work, effective relativistic models are applied to descriebe
pulsars as both hadronic and deconfined quark stars, respectively taking
the nonlinear Walecka model and the MIT bag model with parametrizati-
ons that observe empirical constraints and which are inside the window
where Bodmer-Witten hypothesis of the stability of strange matter is fullfi-
led. The obtained state equations are then property employed to the des-
cription of compact stars. From these, it is determined the criteria for the
conversion between hadronic and strange stars by the application of the
formalism of Lifshitz-Kagan to quantum nucleation. The results suggest
that hadronic stars are metastable to decay in strange stars or black ho-
les for gravitational masses above a certain threshold, provided that the
models employed are such that the condition of phase coexistence is sa-
tisfied. The half-lifes of the metastable stars are calculated and used in the
redefinition of the concept of maximum mass of compact stars through the
critical pressure of nucleation. The hypothesis of y-ray bursts as manifes-
tations of the energy released in the conversion of a metastable hadronic
star into a strange star is also verified.

Keywords: Compact stars. Dense matter. Effective models. Phase transiti-
ons. Nucleation.
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1 INTRODUCAO

Estrelas compactas, como anas brancas, estrelas de néutrons ou as
hipotéticas estrelas estranhas, constituem um dos mais importantes obje-
tos de estudo para a astrofisica, sem contudo ter sua importancia restrita a
esta drea. A predicao da existéncia de Sirius B em 1844, por Friedrich Wi-
lhelm Bessel, sua primeira observacdo em 1862, por Alvan Graham Clark
Jr. e a constatacao de sua altissima densidade, possuindo uma massa equi-
valente a do Sol comprimida em um raio de apenas 18000 km, em 1914,
por Walter Sydney Adams, prenunciaram este que um rico campo de es-
tudos para a fisica do século XX e, ao que tudo indica, também do século
XXI.

Os remanescentes estelares, como sdo chamadas as estrelas com-
pactas em conjunto com buracos negros, sdo o estagio final da evolugdo
das estrelas. O estudo destes objetos se situa na interseccdo da mecanica
quantica, relatividade geral e termodinamica, grandes pilares conceituais
da fisica contemporanea. Por isso, os métodos utilizados nessa investiga-
¢ao e os resultados obtidos sdo de ampla aplicabilidade nos mais diver-
sos campos da fisica. Por exemplo, as condi¢des extremas de densidade,
campo magnético, temperatura e pressdo encontradas no interior ou nas
imediacdes desses objetos servem como um ‘laboratério natural’ para te-
orias que exigem parametros em escalas irreprodutiveis nos laboratérios
humanos, beneficiando principalmente a fisica nuclear e de hadrons, as-
trofisica e cosmologia (WEBER et al., 2007). Ainda, sabe-se que essa classe
de objetos estd envolvida em eventos césmicos de grande magnitude e
importancia, como nas espetaculares supernovas, nas recém-confirmadas
ondas gravitacionais, ou (supostamente) nos energéticos surtos de raios-y,
de modo que o interesse no estudo de estrelas compactas esta longe de ser
esgotado.

1.1 PERSPECTIVA HISTORICA

Pode-se afirmar que a investigacao tedrica em estrelas compactas
foi iniciada em sua forma moderna com o estudo das anas brancas por
Chandrasekhar (1931) e Landau (1932). O principal resultado destes es-
tudos foi a dedugao do limite que leva o nome do primeiro, e que repre-
senta a massa maxima de um objeto para que o colapso gravitacional seja
evitado pela pressdo de degeneracdo dos elétrons. Esse resultado foi ob-
tido por argumentos da mecanica estatistica, e € usualmente apresentado
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em livros do tema. Em Greiner, Neise e Stocker (1995) pode-se encontrar
uma deducdo similar a original. Inicialmente, o valor encontrado para o
limite de Chandrasekhar foi de 0.91 M, (onde M, = 2 x 10%° kg repre-
senta unidades de massa solar), mas logo revisou-se para o valor atual-
mente aceito de cerca de 1.4 My, dependendo de algumas caracteristicas
da matéria considerada, como taxa de ionizagdo, rotacdo ou magnetizagao
(CHANDRASEKHAR, 1983). Ainda em Landau (1932), estrelas constituidas
de matéria degenerada com massas superiores a este limite sdo discutidas,
culminando na proposta da existéncia de estrelas densas ‘similares a nu-
cleos atdmicos gigantes. Isso pode ser considerado como uma previsao
tedrica precoce da existéncia de de estrelas de néutrons, antes mesmo da
observacio da existéncia do néutron em si'. Logo em seguida, j4 depois da
descoberta do néutron por James Chadwick, o trabalho de Baade e Zwicky
(1934) propds que objetos similares as ands brancas poderiam surgir como
subproduto de explosdes de supernova, e que entdo sua densidade pode-
ria superar a do nticleo atdbmico?. O néutron havia sido descoberto como
constituinte do ntcleo atémico dois anos antes, de modo que este tipo de
objeto passou a ser chamado de “estrelas de néutrons”.

Um avango significativo na compreensao deste tipo de objeto foi a
obtenc¢ado da equacdo relativistica para o equilibrio hidrostatico a partir das
equacoes da relatividade geral de Einstein, resultado publicado simultane-
amente por Tolman (1939) e Oppenheimer e Volkoff (1939). J4 era patente
a época que, ao contrdrio das anas brancas, onde cabia o uso da gravitagcdo
newtoniana, nas estrelas de néutrons seria necessario levar em conta os
efeitos da gravitagao relativistica, que surgiriam devido as altissimas den-
sidades envolvidas nesse tipo de objeto. Enquanto Tolman (1939) d4 uma
abordagem mais formal, voltada a solucdo analitica das equacdes de Eins-
tein, o trabalho de Oppenheimer e Volkoff (1939) se preocupa com a so-
lucdo da equacdo relativistica para o equilibrio hidrostatico, apresentando
a abordagem ‘fisica’ ainda hoje usual para a solugdo desta, além de tra-
zer a primeira aplicacdo deste método em estrelas de néutrons. A saber,
este procedimento toma a equacdo do equilibrio hidrostético em conjunto
com uma equacao de estado (EoS, de Equation of State) para a matéria
que constitui o objeto, uma relacdo entre pressdo e densidade conhecida

1 para uma discussao historiogréfica mais completa sobre o papel de Landau no desenvol-
vimento inicial do conceito de estrelas de néutrons, vide Yakovlev et al. (2013).

2Nas palavras dos autores: “With all reserve we advance the view that a super-nova repre-
sents the transition of an ordinary star into a neutron star, consisting mainly of neutrons. Such
a star may possess a very small radius and an extremely high density. As neutrons can be packed
much more closely than ordinary nuclei and electrons, the ‘gravitational packing’ energy in a
cold neutron star may become very large, and, under certain circumstances, may far exceed the
ordinary nuclear packing fractions” (BAADE; ZWICKY, 1934, p. 263).
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a priori, de modo a permitir sua solucdo numérica (SEMIZ, 2016). Con-
tudo, na aplicacdo em matéria estelar, os autores obtiveram como resul-
tado uma massa maxima de 0.71 My. Mesmo que a época nao houvesse
quaisquer indicios observacionais de estrelas de néutrons ou medi¢des de
suas massas, este valor conflitava com o limite de Chandrasekhar. Assim,
dificultava-se a explicacdo quanto ao fend6meno que permitiria o surgi-
mento destes objetos, uma vez que a pressao de degenerescéncia dos elé-
trons deveria ser superada nesse processo, algo que apenas ocorreria para
massas maiores que 1.4 M. A origem desta inconsisténcia estd na simpli-
cidade da EoS utilizada, que consistia na equagdo de estado para um gas
de Fermi livre, em que os néutrons ndo interagem entre si. Embora admi-
tindo que a presenca de uma intera¢ao repulsiva pudesse contribuir para
a elevacao dessa massa limite, os autores insistiram, incorretamente, que
o resultado obtido por eles estava préximo do verdadeiro®.

Resultados posteriores estabeleceram que a massa médxima de um
objeto para que o colapso gravitacional seja evitado pela pressdo de de-
generacdo dos néutrons, o chamado de limite de Tolman-Oppenheimer-
Volkoff (TOV), estd situada entre 1.5 e 3 My (RHOADES Jr.; RUFFINI, 1974).
Objetos compactos com massa superior a este limite seriam todos, invari-
avelmente, buracos negros. Ha ainda uma incerteza dentro de um inter-
valo bastante grande para o valor dessa massa maxima porque seu célculo
depende sensivelmente das propriedades da EoS da matéria de néutrons
que, por sua vez, esbarra na falta de modelos perfeitamente ajustados para
a matéria densa. Porém, como sera tratado adiante, dados observacionais
elevam o limite inferior deste intervalo, fornecendo assim um importante
critério de avaliacdo dos modelos usados na obtencdo das EoS.

As investigacgdes tedricas em estrelas compactas foram ao encontro
de avancos importantes da astrofisica nuclear que ocorreram em meados
do século XX, como o trabalho inaugural de Burbidge et al. (1957)4, que
serviu de base para o entendimento dos processos de fusao termonuclear
e nucleossintese em estrelas massivas, da sua evolugdo e de seu posterior
colapso. Este periodo também viu a busca por um entendimento mais fun-
damental sobre a interacdo nuclear, a construcao e refinamento de mode-

3Nas palavras dos autores: “the relatively weak attractive forces which are known to act
between neutrons will facilitate, and not prevent, the collapse of the core. If, however, under
extreme compression, phenomena occurred which have the effect, i.e., of raising the pressure for
a given density above the value given by the Fermi equation of state, this could tend to prevent
the collapse.

Such repulsive forces, even if they exist, will hardly make possible static solutions for arbitra-
rily large amounts of matter [...]. It seems likely that our limit of ~ 0.70 is near the truth” (OP-
PENHEIMER; VOLKOFE 1939, p. 380-381).

4Artigo conhecido na comunidade da drea por B2 FH, acronimo para o sobrenome dos au-
tores Geoffrey R. Burbidge, Margaret Burbidge, Willian Fowler e Fred Hoyle.
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los que levassem a EoS mais verossimeis para a matéria de hadrons, e a
proposta da presenca de hiperons e outras classes de particulas no inte-
rior destas estrelas (GLENDENNING, 2000; ALLOY, 2012). Portanto, ao fim
da década de 1950, a existéncia de estrelas de néutrons e sua posi¢cao no
processo evolutivo de estrelas massivas estavam suficientemente bem es-
tabelecidas no panorama tedrico, carecendo apenas de uma confirmacéo
observacional.

A primeira possibilidade aventada para a localizagdo de estrelas de
néutrons foi a deteccao de emissdes de radiacdo ou de particulas durante
seu processo de resfriamento pés-supernova. Logo constatou-se que a
emissdo de neutrinos, advindos do interior das estrelas de néutrons, de-
sempenharia um papel extremamente relevante nos momentos iniciais da
formacéo deste tipo de objeto, superando em muito o peso da radiacdo
térmica superficial neste periodo.

O processo Urca® foi proposto por Gamow e Schenberg (1940, 1941)
com o intuito de explicar, através de um ciclo de reacdes nucleares, a ra-
pida perda de energia teoricamente observada durante o colapso da maté-
ria ordindria em matéria hadrénica degenerada, e que acarretaria no res-
friamento inicial de uma estrela de néutron apés sua formacao. O decai-
mento [ direto consiste em um néutron n que decai em um préton p, um
elétron e~ (chamado historicamente de particula 7) e um antineutrino do
elétron v,,

n—p+e +ve, (1.1)

ou em um proéton que decai em um néutron, um pésitron e* (por sua vez,
nomeado de particula §*) e um neutrino do elétron v,,

p—n+e +v,, (1.2)

respectivamente conhecidos como decaimento - e . Na captura ele-
tronica, também chamada de decaimento § inverso, ocorre a combinacdo
de um préton com um elétron e a producao de um néutron e um neutrino
do elétron _

’ p+e —n+v,. (1.3)

Estas reacdes nucleares podem ser generalizadas, substituindo-se os nu-

50 nome, de acordo com uma anedota popular, é devido a visita de Mario Schenberg e
George Gamow ao famoso Cassino da Urca, no Rio de Janeiro, em que o segundo teria dito
que “a energia estd sendo perdida no centro das supernovas com quase a mesma rapidez com
que o dinheiro é perdido nestas mesas!”. Além disso, ha o fato de urca ser um falso cognato
entre a palavra do tupi-guarani para “barco pequeno”, utilizado como topdnimo devido ao
formato da praia onde se localizava o cassino, e a do dialeto russo falado por Gamow para
“ladrao, batedor de carteira”. Ainda, hd o retroaconimo Ultra Rapid Catastrophy, remetendo
a supernova.
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cleons p e n por outros barions, e* por outro lépton e seu respectivo neu-
trino/antineutrino. Posto isto, o processo Urca consiste em um ciclo de
decaimentos  diretos e inversos, em que a energia (térmica, gravitacio-
nal, etc.) consumida pela reacdo escapa da estrela na forma dos neutrinos
e antineutrinos, produzidos em grande quantidade. Como sao pouquis-
simo interagentes, a energia é transportada de maneira mais eficiente na
forma destas particulas leves do que seria através de f6tons, de modo que
as estrelas de néutrons resfriam muito mais rapidamente do que até entao
se esperava nos momentos iniciais ap6s sua formagdo. O processo Urca é
suprimido ap6s um tempo pela degenerescéncia da matéria de hadrons,
através do chamado equilibrio 8, que sera abordado mais adiante.

Desta maneira, Chiu e Stabler (1961) conseguiram obter uma pri-
meira estimativa para o tempo de resfriamento de estrelas de néutrons, e
Chiu (1964) estimou a emissividade de neutrinos neste fend6meno através
do estudo do processo Urca modificado proposto,

n+n—n+p+e +ve,
- (1.4)
n+p+e —n+n+v,.

A possibilidade da emissdo térmica de raios X, de origem relacionada a
este tipo de reacdo, também foi provada teoricamente por Chiu e Salpeter
(1964). Logo, havia diversas propostas para a deteccdo de estrelas de néu-
trons, seja pela deteccdao de neutrinos emitidos pelo processo Urca ou pela
observacdo de fotons térmicos em varias faixas do espectro eletromagné-
tico (ALLOY, 2012).

A inesperada descoberta dos primeiros pulsares se deu em 1967, por
Jocelyn Bell e Antony Hewish, entdo estudante de p6s-graduacao e orien-
tador, respectivamente (HEWISH et al., 1968). Os pulsos de radio perce-
bidos por Bell duravam 0.04 s e se repetiam a cada precisos 1.3373012 s
(ARZOUMANIAN et al., 1994). A falta de um fendomeno natural conhecido
que produzisse sinais de rddio tao uniformes em sua frequéncia levou os
pesquisadores a cogitarem uma origem artificial num primeiro momento,
inclusive aventando que haviam interceptado alguma forma de comunica-
¢do alienigena (tanto que o sinal foi nomeado LGM-1, de Little Green Men,
‘homenzinhos verdes’). A subsequente observacgao de sinais de pulsar em
outras regioes do céu derrubou essa hip6tese de trabalho, e foi proposto
que os sinais captados poderiam ser originados em estrelas compactas®. A
descoberta dos pulsares foi o primeiro indicio observacional de estrelas de

5Nas palavras dos autores, ja no abstract do trabalho: “The radiaction seems to come from
local objects within the galaxy, and may be associated with oscillations of white dwarf or neu-
tron stars” (HEWISH et al., 1968, p. 709).
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néutrons, o que elevou a relevancia da descoberta para muito além da ra-
dioastronomia, sendo tida atualmente como um dos maiores avancos do
século XX na compreensdo do Universo. Seguindo as orientacdes de Bell
(que nao foi laureada em conjunto com seu professor no Nobel de Fisica
de 1974, em uma decisao que gerou muita polémica e amplas discussoes
na comunidade cientifica), foram descobertos muitos outros pulsares nos
anos seguintes. Hoje este niimero supera dois milhares, apresentando-se
dispersos em um amplo intervalo de frequéncias e emitindo vérias bandas
do espectro eletromagnético. Pdde-se estabelecer, agora observacional-
mente, que os pulsares (e, por superposicao, as estrelas de néutrons) sao
objetos extremamente densos, superando em até uma ordem de grandeza
a densidade de saturagao nuclear, de modo que apresentam massas gra-
vitacionais entre 1.4 e 2.2 M, e raios de 10 a 12 km. A Figura 1 apresenta
alguns valores observacionais para massas pulsares.

Paralelamente, na década de 1960 a hipdtese de estrelas compac-
tas constituidas de outros tipos de matéria além da hadronica passou a ser
considerada. Da mesma forma que a descoberta do néutron em 1932 por
Chadwick foi seguida quase que imediatamente pela proposta da existén-
cia de objetos astron6micos constituidos de matéria de néutrons, Ivanenko
e Kurdgelaidze (1965, 1969) propuseram a existéncia de estrelas compac-
tas constituidas de quarks, que haviam sido recém-propostos como parti-
culas fundamentais por Murray Gell-Mann e George Zweig, independen-
temente, em 1964 (GRIFFITHS, 2008). Embora a existéncia deste tipo de
objeto ainda careca de confirmacgdo observacional, esta hipétese se mos-
trou um interessante tema de investigacdo tedrica. As chamadas “estrelas
estranhas” sdo formadas na sua totalidade por matéria em que os quarks
se encontram desconfinados, e as “estrelas hibridas” apresentam uma fase
hadrénica em densidades mais baixas e uma fase de quarks livres na regido
do ntcleo estelar. Assim sendo, considera-se fortemente a possibilidade de
que alguns pulsares sejam, na realidade, estrelas compactas constituidas
por certa porcao de matéria de quarks desconfinados.

Portanto, como buscou-se expor brevemente nesta secao, o estabe-
lecimento do campo de estudos em estrelas compactas, que se deu entre as
décadas de 1930 e 1960, esteve profundamente relacionado com os signi-
ficativos avancos da fisica teérica e experimental do periodo. Os trabalhos
iniciais na drea seguem relevantes até hoje e seus métodos e resultados res-
soam nos atuais. Longe de encontrar-se esgotado, este campo ainda sus-
cita um imenso niimero de questionamentos e apresenta um programa de
pesquisa que vai ao encontro de pontos nevrélgicos da fisica contempora-
nea.
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Figura 1 — Massas gravitacionais medidas de alguns rddio-pulsares, ex-

traido de Kiziltan et al. (2013). As linhas sé6lida, tracejadas e pontilhadas

representam, respectivamente, a estimativa para o pico, o intervalo de 68%

e o de 95% da distribuicao de massa inferida pelos autores.
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1.2 DINAMICA DE PARTICULAS ELEMENTARES

A fisica atual consegue reduzir todos os fendmenos fisicos conhe-
cidos a quatro formas de interacao, ou “forcas fundamentais”. O estudo
destas interagdes resulta no conhecido Modelo Padrao da fisica de particu-
las, que aborda trés das quatro forcas fundamentais no contexto da Teoria
Quantica de Campos (TQC). Estas forcas sdo apresentadas na Tabela 1, em
ordem decrescente de intensidade’, relativamente 2 forca forte.

Tabela 1 - Forcas fundamentais da natureza, TQC que as descrevem e suas
respectivas particulas mediadoras. A intensidade é tomada relativamente
a daforga forte e o alcance representa a distancia tipica em que a interagao
é relevante. Adaptado de Griffiths (2008) e Menezes (2002).

Forca \ TEORIA MEDIADOR INTENSIDADE ALCANCE (m)
Forte Cromodinamica Glion 1 107
Eletromagnética | Eletrodindmica  Fdton %7 00

Fraca Teoria GWS® WeZ 10720 10718
Gravitational - “Graviton” 1073 o)

A forca gravitacional, que atua entre particulas com massa, foi a pri-
meira a ser explicada, no contexto da fisica cldssica, pela teoria da gravi-
tacdo universal de Newton. Embora generalizada na forma da relatividade
geral de Einstein, ainda nao hd uma teoria quéantica da gravidade, apesar
do imenso esforco por parte dos fisicos teéricos na sua construcédo e por
parte dos experimentais na deteccdo dos gravitons, nome dado a suas hi-
potéticas particulas mediadoras. J4 a forca eletromagnética, que é a in-
teracao vinculada a particulas carregadas, correntes, radiagdes eletromag-
néticas e momentos de dipolo magnético, também possui uma formulacao
classica, dada por Maxwell na segunda metade do século XIX, que se mos-
trou a priori consistente com a relatividade restrita’. A versdo quantica

7Esse é um parametro complexo de avaliar, pois carece de uma definigéo precisa e depende
sensivelmente da forma em que foi mensurado. Por isso, deve-se evitar uma interpretacao
literal destes valores.

8De Glashow-Weinberg-Salam, também chamada de Flavordindmica. Em termos rigoro-
sos, a Teoria GWS trata as forcas fraca e eletromagnética como manifestacdes de uma tinica
forca mais elementar, chamada de “eletrofraca”, de modo que existiriam apenas trés intera-
¢oes fundamentais. Contudo, estas duas forcas apresentam-se de maneiras muito distintas na
maior parte dos fendmenos fisicos, o que justifica a tendéncia da literatura em apresenta-las
separadas (GRIFFITHS, 2008).

9Na verdade, como salienta Griffiths (2008), o fato das Equacoes de Maxwell serem invari-
antes frente as transformacoes de Lorentz (e ndo as de Galileu, como era a mecanica newto-
niana) foi a principal motivacao de Einstein para a formulacao da mecanica relativistica.
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do eletromagnetismo foi formulada por Feynman, Schwinger e Tomonaga
na década de 1940'0, e é chamada de Eletrodindmica Quantica (QED, de
Quantum Electrodynamics). Por sua vez, a forca forte foi proposta como a
forca que asseguraria a coesdo do nticleo atdmico, atraindo prétons e néu-
trons de maneira a contrabalancear a repulsdo elétrica entre os prétons,
fato ao qual se deve a nomenclatura “forca nuclear forte”. Contudo, com
a constatacao de que os quarks sdo as verdadeiras particulas elementares
da teoria, mostrou-se que o cardter da interacdo entre estes, mediada por
gltions, é de cardter muito mais fundamental. Finalmente, a forca fraca
desempenha um papel central nos processos radioativos, como o decai-
mento f e na interagdo dos neutrinos com a matéria. A QED e a teoria
quantica que descreve a forca forte serao abordados mais detalhadamente
adiante nesta secao.

Antes de explorar as TQC, é necessério apresentar algumas defini-
¢oes e discussoes importantes. As particulas elementares podem ser clas-
sificadas quanto ao spin como “férmions”, que possuem spin semi-inteiro,
ou “bésons”, que possuem spin inteiro. O fato de apenas o primeiro tipo
obedecer ao principio de exclusao de Pauli, que enuncia a impossibilidade
de dois férmions idénticos ocuparem o mesmo estado quantico simultane-
amente, tem importantes implica¢des no tratamento destas duas classes
de particulas. Os férmions, como os elétrons, quarks, neutrinos, barions
(e.g., prétons, néutrons e hiperons) e suas respectivas antiparticulas, obe-
decem a “estatistica de Fermi-Dirac”, de modo que o niimero de ocupagao
médio do i-ésimo estado de energia, (n;), € dado por

Ai

(i) = eBlei-1) +1°

(1.5)
onde A; é a degenerescéncia do estado i, €; € a energia deste estado, u é o
potencial quimico do sistemae f§ = EIT’ com T sendo a temperatura abso-
luta e kg é a constante de Boltzmann!!. Analogamente, os bésons, como
o féton, o glion, as demais particulas mediadoras supracitadas, o famoso

10yjde Feynman (1965), Schwinger (1965) e Tomonaga (1966).

Na manipulacio de expressoes, convenciona-se neste trabalho o uso do Sistema de Uni-
dades Naturais, que adota G = ¢ = i = 1, onde G é a constante de gravitacdo universal, ¢ é a
velocidade da luz no vécuo e 7 é a constante reduzida de Planck. Quando conveniente, os re-
sultados numéricos serdo apresentados em unidades do Sistema Internacional ou do sistema
CGS. Abaixo, segue uma tabela de conversao das unidades bésicas entre SI e SUN:

GRANDEZA | ST SUN  PaTOR SI-SUN
Distancia m m 1

Tempo s m c

Massa kg m1 “In
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béson de Higgs e os mésons (e.g., pions e kdons), obedecem a estatistica
de Bose-Einstein,
Ai

(i) = eblei-11) —1°

(1.6)
Particulas de spin !/2 sdo de especial interesse, pois a descri¢do do
comportamento do elétron, que é um férmion deste tipo, foi um dos pro-
blemas motivadores do surgimento da mecéanica quéntica (e um de seus
grandes sucessos). A primeira abordagem do problema se deu através da
mecanica ondulatéria de Schrédinger, que nao era consistente com a re-
latividade restrita. Paul A. M. Dirac obteve, em 1928, a equacdo de onda
relativistica para o movimento de uma particula de spin !/2, que leva o seu

nome,
(iyFou—m)y =0, 1.7

onde y* sdo as chamadas matrizes gama ou de Dirac e m é a massa da par-
ticula representada pelo espinor v (7, f). As técnicas matemadticas para a
solucdo da Equacao de Dirac fogem do escopo deste trabalho, mas alguns
resultados qualitativos interessantes podem ser destacados. Da sua solu-
¢do emerge naturalmente o conceito de antiparticula, além de permitir a
deducdo de informacgdes sobre o spin, algo que precisava ser postulado ad
hoc na teoria de Schrodinger. Por sua vez, bésons de spin 0 sdo descritos
pela equacdo de movimento

(O+m*)y=0, (1.8)

conhecida como Equacao de Klein-Gordon, onde [J = 6#d,, é o chamado
operador d’alembertiano e, novamente, m é a massa da particula repre-
sentada pela funcio de onda v (7, 7).

O procedimento geral do estudo das TQC tem inicio com a constru-
¢do de uma “densidade lagrangiana” ¥ (chamada apenas de lagrangiana,
por simplicidade). Em oposicdo a abordagem da mecénica analitica, em
que alagrangiana L = T — V é derivada ab initio do problema, na TQC ela é
construida com base na invariancia de calibre (também chamada invarian-
cia de gauge) dos campos envolvidos ou proposta de modo a emular algum
comportamento desejado na interagdo dos campos e particulas entre si. £
€ funcdo dos j campos ¢ (7, t) e de suas respectivas derivadas d,¢; (7, £).
As equacdes de movimento para os j campos serdo obtidas através da ope-
racdo da lagrangiana nas Equac¢des de Euler-Lagrange para campos,

6(6_2)_6_—%_0 1.9
"oupy)) 095 '
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Por fim, através das equacdes de movimento derivadas, obtém-se toda a
informacao sobre a dindmica do sistema em questao. Exige-se que a la-
grangiana construida ou proposta seja um invariante de Lorentz, de modo
que seja consistente com a relatividade restrita e, por conseguinte, que os
campos fermidnicos e bosonicos satisfacam as equacdes de Dirac (Eq. 1.7)
e de Klein-Gordon (Eqg. 1.8), respectivamente.

1.2.1 Eletrodindmica Quantica

A QED foi a primeira teoria quantica de campos construida, e é de
tal modo bem-sucedida em suas previsdes que constitui o arquétipo das
TQC construidas posteriormente, que sdo modeladas em seus termos de
maneira intencional (GRIFFITHS, 2008). Toda a fenomenologia das in-
teracoes eletromagnéticas estd contida na lagrangiana da Eletrodinamica
Quantica,

_ - 1
Laep = (iy"0u —m)w — quy* Ay — L Fu P, (1.10)

onde ¥ e ¥ representam a particula de carga g e massa m e sua anti-
particula, A, é o quadripotencial eletromagnético (também chamado de
campo de calibre da teoria) e F,, = d,A,—08y A, € o tensor do campo eletro-
magnético. Essa densidade lagrangiana pode ser obtida a partir da equa-
¢do de Dirac, exigindo-se desta a invariancia de calibre local e adicionando
os termos necessdrios para satisfazer esta condicao. O primeiro termo da
Eq. (1.10) recai na equacdo de Dirac e na sua adjunta, enquanto o segundo
representa a interacao particula-féton e o terceiro descreve a propagacao
do campo dos fétons. Juntos, os dois tltimos termos contém as equagoes
de Maxwell (MENEZES, 2002; GRIFFITHS, 2008).

Figura 2 — Processo elementar dos diagramas de Feynman para a QED, re-
tirado de Griffiths (2008). O tempo flui da esquerda para a direita, linhas
sélidas representam férmions carregados (no caso, elétrons e), sendo par-
ticulas (antiparticulas) simbolizadas pelas setas apontadas para a direita
(esquerda) e linhas onduladas representam fétons (y).
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Devido a estrutura matematica da equagao (1.10), surge uma repre-
sentacdo muito util dos processos da QED na forma dos “diagramas de
Feynman’. Resumidamente'?, entende-se que todos os processos eletrodi-
namicos (espalhamento elétron-pdsitron, aniquilacao ou criacao de pares,
espalhamento Compton, etc.) podem ser representados a partir da combi-
nacao de dois ou mais elementos do tipo apresentado na Figura 2. Os dia-
gramas de processos reais preservam a conservagao de momento e energia
apenas entre as linhas externas, que entram no diagrama pela esquerda e
saem pela direita. Isso se deve ao fato das interacdes serem mediadas por
particulas ditas “virtuais” em intervalos de tempo tdo pequenos que o prin-
cipio da incerteza de Heisenberg para a energia assegura que nenhuma lei
de conservacao seja violada.

Figura 3 — Alguns diagramas de Feynman possiveis para o espalhamento
Mpller, adaptado de Griffiths (2008). O primeiro diagrama é a representa-
¢do mais simples, com dois vértices, e os demais sdo possiveis diagramas
com quatro vértices. Todos representam o mesmo fendmeno fisico, em
que duas particulas idénticas ‘entram’, interagem repulsivamente e ‘saem’.

Segundo as “regras de Feynman”, pode-se associar a um ‘valor’ (na
verdade, uma expressao) a cada um dos diagramas que representam o fené-
meno fisico em questdo. A correta descricao de um dado fenémeno seria,
por fim, a soma dos valores de todos os (infinitos) diagramas que o repre-
sentam, fato que certamente incapacitaria uma aplicacdo pratica da QED.
Contudo, por sorte, cada vértice de um diagrama multiplica um fator de
a = ﬁg—i ~ /137 (chamado de “constante de estrutura fina”, onde e é a
carga do elétron e ¢( é constante de permissividade do vacuo) no valor as-
sociado a ele, o que diminui rapidamente a relevancia da contribuicdao dos
diagramas com mais vértices na descricao total do fendmeno (GRIFFITHS,
2008).

Decorre disto o fato da QED ser uma teoria compativel com a abor-

dagem do método perturbativo, fornecendo graus sucessivos de acurdcia

127 discussio deste topico é feita a guisa de sustentar a argumentacio pretendida na pro-
xima subsec¢do, de modo que nao busca ser exaustiva nem demasiado formal.
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na aproximacao conforme se leve em conta as contribuices de diagramas
com mais vértices. Embora, em geral, raramente seja necessdrio conside-
rar diagramas com mais de quatro vértices para uma precisdo de mais de
seis ordens de grandeza, o tratamento de ordens superiores constituiu um
dos primeiros entraves no desenvolvimento inicial da QED. Esta dificul-
dade devia-se ao aparecimento de loops (como no quarto e quinto diagra-
mas da Fig. 3) que levava os valores a divergirem. Uma solu¢do encontrada
foi o método da “renormalizacdo de infinitos”, que permitiu a ampla apli-
cacdo da QED e sua consagracao em termos de predicoes e explicacdes
tedricas (BJORKEN; DRELL, 1965; TORRES, 2016).

1.2.2 Cromodinamica Quéantica

Entende-se atualmente que a matéria é constituida por 1éptons (e.g.,
elétron, positron e neutrinos) e por quarks em um nivel elementar. Os
quarks estao sujeitos a todas as quatro forcas fundamentais, pois possuem
massa e carga elétrica, o que os submete as forcas gravitacional e eletro-
magnética, apresentam “carga de cor”, que os sujeitam a forca forte, e po-
dem mudar de “sabor” em decaimentos, o que se explica através da forca
fraca. A Cromodinamica Quantica (QCD, de Quantum Chromodynamics)
éaTQC que explica a interacao entre quarks através da forca forte. Existem
seis tipos, ou sabores, de quarks (denotados genericamente como ¢g), como
apresentado na Tabela 2, e cada qual possui sua respectiva antiparticula
(@). Além das caracteristicas tipicas das particulas quanticas (m, carga,
spin, etc.), os quarks possuem carga de cor, que pode ser vermelha, verde
ou azul (r, g ou b, das iniciais em inglés), e os antiquarks possuem “anti-
cores” (e.g., antivermelha, denotada 7).

Tabela 2 — Cargas e massas de repouso dos seis sabores de quark “nus”,
adaptado de Griffiths (2008). H4 uma incerteza considerdvel nos valores
das massas, que sao apresentados arredondados a guisa de ilustracao.

SABOR | CARGA (¢)  MAssA (MeV)
up (u) +2/3 2

down (a) =3 5
strange  (S) = 100
charm  (c) +2/3 1200
bottom  (b) —s 4200

top (1) +2/3 174000
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Os quarks foram propostos com o intuito de explicar a grande fauna
de particulas subatémicas que vinham sendo criadas e observadas em ace-
leradores na década de 1960. Estabeleceu-se, a partir do chamado “Ca-
minho Octuplo” que os haddrons possuem uma subestrutura de quarks, tal
que bdrions sdo constituidos de trés quarks e mésons sdo formados por um
par quark-antiquark. Como estas particulas compostas ndo apresentam a
caracteristica de cor, imp0s-se que a combinacao das cores em um bdarion
(ou a cor-anticor de um méson) fosse tal que resultasse em ‘branco’ (ou
transparente). A auséncia de medi¢des experimentais que confirmassem
a existéncia de quarks isolados foi um empecilho a aceitacao da existén-
cia deste tipo de particula. A solugédo postulada foi chamada de “confina-
mento”, que afirma ser impossivel se ‘arrancar’ um quark solitdrio de sua
configuragdo ligada e a consequente observagdo da carga de cor nua.

Diferentemente do f6ton, que nao interage eletricamente com ou-
tros fétons por ser eletricamente neutro, os gliions possuem carga de cor, o
que os faz sujeitos a interagdo cromodindmica com outros glions. Devido
anecessidade de conservacao da carga de cor nas interacoes, os gltions de-
vem carregar simultaneamente uma cor e uma anticor. Assim, a carga de
cor de um quark individual ndo é preservada pela interacao forte com um
glion, em oposi¢do ao que ocorre na interacao fé6ton-elétron.

A densidade lagrangiana da QCD, que contém toda a dindmica dos
quarks e glions sujeitos a forca forte, é dada por

1
— (7 a 7.a a a 144
Zqcp = ZfU/f (iy*0u —my) L ngAuYHWf - gG;wGa ) (1.1D)
a,

onde o indice a = r, g, b, indiferente se sub ou sobrescrito, representa os
trés campos de cores, os indices b e c representam os oito gltions da teoria,
o indice f denota os sabores dos quarks, ¥ e ¢ representam o quark e o
antiquark de sabor f e massa my, g € a constante de acoplamento da forga
forte,

ApAL (1.12)

N | =

8
Ay = Z
b=1

é o campo de calibre dos gltons, onde A, representa as matrizes de Gell-
Mann e
8
Gily = 0uAy =0y Al +g 3 fUCALA, (1.13)
b,c=1
é o tensor do campo de gltions, com f*°¢ sendo as constantes de estru-

tura do grupo SU(3), que é o grupo de simetria da teoria (GREINER; SCH-
RAMM; STEIN, 2002).
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Figura 4 — Processos elementares dos diagramas de Feynman para a QCD,
adaptado de Griffiths (2008). As linhas espiraladas representam os gltions
(8), que podem interagir com um quark (no caso, do tipo u) ou entre si. O
primeiro diagrama representa a ndo-preservacdo da carga de cor em um
processo do tipo u(b) — u(r) + g(b, 7).

Vé-se nitidamente, desde sua aparéncia, que os processos descritos
pela Eq. (1.11) sdo muito mais complexos do que aqueles contidos na equa-
¢do andloga para a QED. Devido as diferencas entre f6tons, que sdo neutros
eletricamente, e gliions, que carregam carga de cor e podem interagir entre
si, a QCD é uma teoria de campos nao-abeliana, em oposicdo a QED, que
é abeliana. Portanto ha trés diagramas de Feynman elementares para a in-
teracdo cromodindmica, representados na Figura 4. O procedimento das
regras de Feynman também se aplica a QCD, devendo-se construir todos
os possiveis diagramas que representam o processo estudado, atribui-los
o respectivo valor e soméa-los para obter a descricdo correta do fendémeno
em questdo. Contudo, num primeiro momento, percebeu-se que a cons-
tante a; (equivalente a a = /157 da QED) possuia um valor maior que um,
o que fazia diagramas com mais vértices terem mais peso na descricao do
fenomeno. Este fato aparentemente impossibilitaria a prética utilizacdo
da QCD, pois esta ndo permitiria uma abordagem via métodos perturba-
tivos. Felizmente, os mesmos experimentos de espalhamento que confir-
maram a hipé6tese de que hadrons apresentavam subestrutura sugeriram
que, dentro das ‘fronteiras’ destas particulas compostas, os quarks se en-
contravam praticamente livres. Este fato, em conjunto ao confinamento
dos quarks, sugeriu a propriedade da QCD chamada de “liberdade assin-
tética” (GROSS, 2004; WILCZEK, 2004), que estabelece que a ligacdo a qual
os quarks sao submetidos diminui de intensidade a pequenas distancias
ou a altas energias.

No contexto da teoria, a liberdade assintética estd ligada ao fato da
constante de acoplamento ag = ¢'/sz ndo ser verdadeiramente uma cons-
tante, variando muito no intervalo de energia em que a QCD é validals,
em decorréncia da aplicacdo da renormalizacao de infinitos a QCD. Isto

13Em inglés, constantes de acoplamento com esta caracteristica sdo chamadas de running
coupling constant.
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reabilita as regras de Feynman e possibilita a aplicacdo de métodos pertur-
bativos para casos de altas energias ou baixas densidades (como em alguns
resultados envolvendo colisdes de ions pesados), mas nao em matéria ha-
dronica densa e fria (como a presente em estrelas compactas). Portanto,
a forca forte ainda constitui um desafio em termos de sua descricao pela
QCD, seja pela impossibilidade da aplicacdo de métodos perturbativos em
uma ampla gama de fendmenos ou pela complexidade inerente a ela.

Um exemplo dessa complexidade estd na descricdo da forca que age
entre dois prétons em termos da QCD. A chamada “forca nuclear”, que
motivou inicialmente o estudo da forcga forte, sendo tomada entdo como
um processo fundamental, é uma forga residual que surge da complicada
interacao entre seis quarks. Um dos possiveis diagramas para esse feno-
meno é mostrado na Figura 5, e remete ao trabalho pioneiro de Yukawa
(1935, 1949) que, antecipando em quase 40 anos a QCD, propds uma teoria
para a forga forte em termos da troca de mésons virtuais, considerando os
hédrons como particulas elementares. Embora, como se mostrou, esta ndo
seja a natureza mais fundamental da forca forte, esta abordagem é muito
util na construcao de modelos para a interacao entre hadrons, e sera tra-
tada adiante.

Figura 5 - Interacdo forte entre dois protons p (uud) através da troca de
um pion 70 virtual (it ou dd), adaptado de Griffiths (2008).




33

1.2.2.1 Modelos efetivos e diagrama de fases da QCD

Devido as dificuldades expostas, um tratamento analitico completo
da QCD esté longe de ser obtido. Embora seja possivel a aplicacao de mé-
todos perturbacionais em eventos de alta energia e baixa densidade, o que
complementa resultados experimentais obtidos em aceleradores de alta
energia, a maior parte da investigacdo tedrica em interacdes fortes recai
em abordagens aproximativas.

A QCD narede (LQCD, de Lattice Quantum Chromodynamics) é um
método ndo-perturbativo, que parte da discretizacdo do espaco-tempo em
uma rede de pontos para a busca de solu¢cdes numéricas para a dinamica
de quarks. Apesar de demandar um grande custo computacional e ainda
apresentar dificuldades técnicas que limitam sua aplicabilidade ao regime
de baixas densidades, a LQCD é uma importante fonte de insights para o
estudo tedrico da QCD, sendo suficientemente precisa em seus resultados
para ser elevada ao estatuto de ‘gabarito’ para outras teorias aproximativas.

Outra abordagem é a construcdo de modelos efetivos, que sugerem
densidades lagrangianas com o objetivo de emular a dindmica das particu-
las em um sistema submetido a este tipo de interacao. Por exemplo, pode-
se descrever a matéria nuclear em termos dos graus de liberdade dos ha-
drons, ao invés dos quarks individuais. Estes modelos, chamados de QHD
(de Quantum Hadrondynamics), se relacionam com a proposta de Yukawa
(1935) para a for¢a nuclear através da troca de um ou mais mésons virtuais.
Assim, apenas a forga forte residual (chamada de forca nuclear neste caso)
é considerada, de modo que a QHD constitui uma aproximacao da intera-
¢do fundamental descrita pela QCD!#. Existem também modelos efetivos
que lidam diretamente com os quarks, usados para descrever tanto propri-
edades dos hddrons a partir de sua subestrutura mais fundamental quanto
a matéria de quarks desconfinados, hipoteticamente estavel.

Partindo de resultados experimentais e fenomenolégicos, e de in-
formacoes derivadas a partir da QCD perturbativa, da LQCD ou de méto-
dos efetivos, é possivel construir um diagrama de fases para a QCD, como
mostrado na Figura 6. O primeiro diagrama deste tipo foi proposto por Ca-
bibbo e Parisi (1975) e ja apresentava uma estrutura semelhante aos atuais,
confrontando a temperatura T com a densidade bariénica (aqui, normali-
zada pela densidade nuclear ny e fora de escala). Devido ao rdpido e cons-
tante desenvolvimento das pesquisas na drea, ha diferentes propostas para

14 Griffiths (2008) compara este tratamento dado 2 forca forte a considerar a for¢a de van der
Waals na interacdo de moléculas ao invés de levar em conta todas as forgas elétricas que agem
individualmente entre as particulas que formam os dtomos (elétron-elétron, niicleo-nticleo e
elétron-nucleo).
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o diagrama de fases, dependendo dos resultados tedricos e experimentais
considerados. Na Figura 6 é apresentada uma versao consensual do apre-
sentado na literatura, a guisa de ilustracao.

Figura 6 — Diagrama de fases da cromodindmica quantica. A drea hachu-
rada representa o dominio tratavel pela LQCD e as bandas nas transicdes
de fase simbolizam as incertezas quanto a precisa localizacao das frontei-
ras.

T(MeV)

LQCD

Plasma de Quarks e Gllons

Ponto Critico

De“°”f‘”SMengU

Hadrons

Matéria Nuclear . - /
e Densidade Bariénica (1/1y)
77

1

Este diagrama mostra que, dentro de certos limites de temperatura
e densidade, a matéria hadronica se encontra confinada em barions e mé-
sons. Mantendo-se baixas densidades e aumentando a temperatura até
a ordem de 150 MeV ocorre a transicdo da matéria hadronica ordindria
para o chamado Plasma de Quarks e Gltions (QGP, na sigla em inglés), com
quarks, antiquarks e glions livres. A baixas temperaturas acredita-se que,
em alguma densidade critica desconhecida, os hddrons também cedam
lugar a uma fase de quarks livres. Ainda, conjectura-se a existéncia de um
ponto critico final na transi¢do de desconfinamento e de uma fase super-
condutora de cor (CFL, de Color-Flavor-Locked) em altissimas densidades.

De acordo com as simulacdes de LQCD de rede, a transicdo entre
a matéria hadronica e o QGP é um crossover mas, de acordo com modelos
efetivos, é uma transicdo de fase de primeira ordem (KARSCH, 1995). Essas
duas perspectivas aparentemente contraditérias sé6 podem ser reconcilia-
das pela existéncia de um ponto critico final na interseccdo da curva de
transi¢do proveniente do dominio LQCD, ou seja, baixo potencial quimico
e alta temperatura, e a sugerida pelos modelos efetivos, para o regime de
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alto potencial quimico e temperatura baixa. No tltimo caso, estas varidveis
estdo na faixa tipica esperada para as estrelas compactas, de modo que as
discussoes doravante estardo focadas neste setor do diagrama de fases.

1.3 OBJETIVOS E ESTRUTURA DO TRABALHO

Partindo dos tépicos expostos acima, pretende-se obter uma des-
cricdo de estrelas compactas constituidas de matéria densa, seja ela hadro-
nica ou de quarks desconfinados, com o propésito de analisar os pulsares
como estrelas hadronicas e/ou estranhas, além da possibilidade da conver-
sdo entre estes tipos de objetos. Isso é feito dividindo-se o presente estudo
em duas partes. Em um primeiro momento, buscar-se-4 construir as equa-
¢oes de estado para a matéria em regime cromodindmico a partir de mode-
los efetivos relativisticos. Isso serd feito tanto para a matéria de hddrons, no
Capitulo 2, empregando modelos do tipo QHD, quanto para a matéria de
quarks desconfinados, no Capitulo 3. No primeiro caso, buscou-se exigir
que os modelos estejam em conformidade com dados empiricos oriundos
de experimentos da fisica nuclear e de observacdes astrofisicas de pulsa-
res, enquanto no segundo, restringiu-se os parametros do modelo de modo
que a matéria estranha seja estavel. No Capitulo 4, estes modelos sao apli-
cados ao ambito da descricao de matéria densa continua, de modo a se
considerar uma série de equilibrios mecanicos e termodinamicos espera-
dos em objetos estelares compactos. As equacdes de estado obtidas entao
permitem a construcao e caracterizagdo de estrelas hadronicas e estranhas
a partir da solucdo da equacdo de Tolman-Oppenheimer-Volkoff.

J4 em um segundo momento do estudo, a transi¢do de desconfina-
mento entre as fases hadronica e de quarks livres serd analisada em de-
talhe no Capitulo 5, estabelecendo os critérios termodinamicos para que
a transicao de fase ocorra, bem como a dindmica esperada para este tipo
de processo. Contrastando estes resultados com as caracteristicas das es-
trelas compactas, serd possivel determinar sob quais critérios uma estrela
hadrénica poderd se converter em uma estrela estranha. No Capitulo 6,
discutir-se-4 algumas implicacées dos resultados obtidos anteriormente a
astrofisica de estrelas compactas, como a possivel relacdo entre esta tran-
sicdo de fase com os surtos de raios-y, e algumas consequéncias para o
entendimento da evolugao final de estrelas massivas. Por fim, no Capitulo
7 serdo delineadas as conclusdes do estudo.
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2 MATERIA HADRONICA

Infelizmente, o tratamento da forca forte a partir da sua teoria fun-
damental é impossibilitado por dificuldades matemadticas intrinsecas a fe-
nomenologia da QCD (Eq. 1.11), como discutido em se¢des anteriores. Um
recurso € a construcao de modelos que ignoram a subestrutura de quarks
dos hadrons, abordando a dindmica em termos dos graus de liberdade das
particulas compostas como se fossem objetos elementares tinicos, de ma-
neira a simplificar a complicada interagdo cromodinamica através da forca
forte residual.

O cardter atrativo desta forca pode ser modelado a partir da troca
de um méson escalar neutro de massa m, o que se relacionam diretamente
com a proposta inaugural de Yukawa (1935). No limite de fontes estéticas,
esta troca pode ser traduzida no famoso “potencial de Yukawa”,

—mr

V)= —ke pat (2.1)

onde k é uma constante de escala, e o alcance da interacao é relacionado
ao “comprimento de onda Compton” do mediador, A¢c = 1/m. Por ser o
méson de menor massa, 0 méson 7 (ou pion), observado experimental-
mente pela primeira vez por Lattes et al. (1947), deve ser o principal ator
na interaco atrativa entre barions', sendo que o potencial de troca de um
pion é exato no limite r — co (WALECKA, 2004). J4 a caracteristica da forca
nuclear ser repulsiva a distancias curtas, que é de central importancia na
descricdo e aplicacdo da matéria hadronica, pode ser entendida qualita-
tivamente em uma analogia com a eletrodindmica. A QED trata desta in-
teracdo mediada fétons, que sdo bdsons descritos por um campo vetorial
neutro e pela conservagdo da corrente elétrica. Supondo-se que a parti-
cula mediadora da interacao forte seja um méson vetorial neutro w, relaci-
onado a corrente baridonica conservada, pode-se inferir diversos aspectos
da forca forte em um paralelo a eletromagnética. Por exemplo, ntimeros
bariénicos de sinais iguais se repelem (e.g., p—n ou 7ii—11) e de sinais opostos
se atraem (e.g., n—71 e outros mésons), como no caso de interacoes elétri-
cas. O campo vetorial do méson w, aqui denotado por V¥, deve respeitar
a equacdo de movimento para particulas massivas de spin 1, a chamada
Equacao de Proca

0uF* + m*V" =0, (2.2)

1 As regras de Feynman para os diagramas da QCD permitem que o mediador desta intera-
¢a0 seja outro méson que nao o x (vide Figura 5). Contudo, como todos o0s outros mésons sao
mais massivos que o pion, o termo e~ """ /r destes se anula mais rapidamente com a distancia.
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onde m = m,, é a massa do méson e F*V = V"V - 9" VH. Como my # 0,
esta forca possui um alcance limitado, diferentemente do f6ton, que é nao-
massivo e representa uma interacao de alcance infinito. Isto confere com
a analogia entre os dois mésons, pois, fazendo m = 0, a equacao (2.2) se re-
duz a equagdo de Maxwell e o potencial de Yukawa (2.1) retorna o potencial
coulombiano (WALECKA, 2004).

Sendo assim, a interagdo forte entre barions pode ser, numa pri-
meira aproximacao, modelada pela troca de dois mésons (o e w). Estes
mésons sao construcdes puramente instrumentais, e ndo precisam com-
partilhar quaisquer caracteristicas com particulas reais, como os pions,
consideradas em abordagens mais realistas. O potencial que decorre desta
interacao é dado por

G ghem

V(r)= ) 2.3)

4n r 4n r
onde as constantes de acoplamento g; e as massas m; sao parametros li-
vres, a serem ajustados através de resultados experimentais.

Antes de iniciar a discussao sobre os modelos para matéria de hé-
drons, decorrentes das ideias supracitadas, deseja-se apresentar outra gran-
deza importante no contexto da TQC. O “tensor energia-momento” Jy
pode ser obtido através da expressao

0%
T =Y ———0,p; — L& 2.4)
" )

onde os ¢; sdo os campos das particulas e g, representa o tensor da mé-
trica de Minkowski® (KAKU, 1993).
Além de ser uma grandeza dinamica conservada, isto &,

0, T =0, (2.5)

o0 tensor energia-momento € util na obtencdo da EoS a partir da densi-
dade lagrangiana, pois, para um sistema uniforme em equilibrio, ele toma
aforma

(Tuv) = (€+P) uytty — Pguy, (2.6)

2Convenciona-se neste trabalho o uso da métrica com assinatura negativa,

0
o -1 0o o
8uv = 0

coc o~
o
|
—
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onde ¢ é a densidade de energia, P € a pressdo e u, € a quadrivelocidade
do fluido. Os chevrons () representam o valor esperado, ja que esté se apli-
cando este formalismo a matéria continua e ilimitada (GLENDENNING,
2000). Para um fluido perfeito em equilibrio hidrostético, u, = (1,0,0,0),
de modo que

Assim, decorre quase imediatamente que
(Jo0) = (e+ P)ugup — Pgoo
=e+P-P=¢

e, analogamente,

(Tii)=(€+P)uju; — Pgii

= (e + P)|iil* = P(g11 + g22 + §33) = 3P

Portanto, obtendo o tensor energia-momento a partir da densidade lagran-
giana (Eq. 2.4) e relacionando-o ao esperado para um fluido perfeito em

equilibrio hidrostético (Eq. 2.6), chega-se a uma prescri¢do para as varia-
veis da equagdo de estado da matéria em questao,

p

[SSH

Tii), 2.7

£

Il
~

J00) - (2.8)
2.1 MODELO DE WALECKA NAO-LINEAR

A construcdo de modelos para a matéria hadrénica é de vital impor-
tancia para a compreensao de propriedades de niicleos atdmicos, reagdes
nucleares e objetos estelares densos, ja que ndo € possivel desenvolver uma
abordagem ab initio para a descricdo deste tipo de matéria. Os primeiros
modelos que buscaram descrever esta matéria em termos de suas parti-
culas constituintes foram baseados na proposta de Skyrme (1956). Neste
tipo de abordagem, grosso modo, parte-se de um potencial postulado com
o intuito de modelar a forca nuclear, e.g., potenciais de Paris ou de Bonn
(NAGHDI, 2014), conceitualmente similares a equagdo (2.3), e da Equacao
de Schrodinger,

(_Lv%v) _;2 2.9)
2m V= Otw' '
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Contudo, este tipo de modelo apresenta alguns problemas, em geral decor-
rentes do fato da equacdo de Schrédinger ser aplicdvel apenas a particulas
nao-relativisticas. As implicacdes de ndo considerar os efeitos relativisti-
cos sdo sentidas fortemente, tanto na aplicagao do modelo a nicleos fi-
nitos quanto a matéria ilimitada (DUTRA et al., 2012). Assim, imp0de-se a
construcdo e o uso de um modelo relativistico para a dindmica hadrénica,
no formalismo da TQC. A forma da QHD empregada doravante foi inicial-
mente abordada por Johnson e Teller (1955) e Duertr e Teller (1956), mas é
usualmente chamada de “modelos tipo-Walecka”, em decorréncia do rele-
vante trabalho de Walecka (1974).

Neste trabalho, por motivos que serdo justificados adiante, serd em-
pregada uma versao bastante mais generalizada do modelo de Walecka ori-
ginal, denotada por NLWM (de Non-Linear Walecka Model). Neste modelo,
ainteracao entre barions € mediada pelos mésons escalares o, escalar tam-
bém em relacdo ao isospin, e §, isovetorial, e pelos mésons vetoriais w,
isoescalar, e p, vetorial em relagdo a ambos spin e isospin. Os mésons iso-
escalares o e w tém o papel de emular na teoria o caréter atrativo e repul-
sivo da forca forte, respectivamente, como jé dito. Por sua vez, os mésons
isovetoriais p e 6 sdo introduzidos com o intuito de discriminar barions se-
melhantes (como o préton e o néutron) que diferem apenas pela projecao
do isospin. A densidade lagrangiana do modelo NLWM é dada, a partir de
Dutra et al. (2014), por

INewM = LR+ Lo+ Lo+ Lo+ Ls + Lowps (2.10)

onde
Ly =y (iyFo,—- M)y, (2.11)
% (0Hoduo - m20 )+ ggcrl//z//— M ol %04, (2.12)
Ly = —EQ”VQW + %miwuwu - gwi/_/Yu“)NV/ + % (wﬂwu)z’ (2.13)
L= —}lﬁ!”ﬁm + %mzﬁ#ﬁ” - %M“ﬁﬁw, (2.14)
s = % (050,8 - m352) + i3 7y (2.15)

e

a +al, U)
1 > 8o

2
Lowp = 8o 8wy

. azl a3/ Lo
+ggg§ap#p“(a2+7gga)+Twuw“p#p”. (2.16)
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A massadoméson i =0, w, p ed édenotada por m;, e a constante
de acoplamento g; representa a intensidade da interacdo do campo mes6-
nico i com o campo baridnico wp. Os pardmetros A; e ay estdo relaci-
onados respectivamente aos termos de autointeracao e de interagdo cru-
zada. Definiu-se da maneira usual nas TQC os tensores antissimétricos
Quy = 0ywy, — 0uwy € Py = 0,0, —0upy — 8og (Bu % Pv). Por fim, y* e 7 sdo
as matrizes usuais de Dirac e de Pauli para o isospin, respectivamente. An-
tes de dar sequéncia a constru¢do do modelo, deseja-se analisar em maior
detalhe o papel de cada termo na densidade lagrangiana (2.10). O termo
Zp representa a parte cinética dos bdrions livres, dados pelo campo es-
pinorial ¥ de massa livre M, em direta referéncia a lagrangiana da equa-
¢do de Dirac (1.7). Cada expressdo £; subsequente contém a dindmica
associada a um dos mésons do modelo que, por sua vez, podem ser dis-
criminadas em (i) termos cinéticos dos campos massivos dos mésons, (ii)
termos da interagdo baridnica mediada pelos mésons e (iii) termos ndo-
lineares representando a autointeracdo dos campos, chamados de “termos
de Boguta-Bodmer” (BOGUTA; BODMER, 1977). Por fim, £, considera
a interacao cruzada entre os campos mesonicos.

Tomando as equacdes de movimento a partir das equagoes de Euler-
Lagrange (1.9), considerando os campos v, o, o*, g* e 5 (a equacao para
o campo ¥ pode ser obtida do “adjunto hermitiano” da equacgdo para v),
tem-se

l\:|%°

y“(iaﬂ—gwwu— ﬁﬂf)—(M—gga—gggf) w=0, (2.17)
(00" + m2) 0 = goWy — Mo? — 120

+ 8o 80wy (a1 +1'850) + 8o 80P (a2 + a2'850),  (2.18)

0, QM + miwH = gy PyHy — Agwi

- gr8500" (21 + a1’ g,0) — a3’ 0t PP, (2.19)

apﬁuv + mf)p’ﬂ = gpﬂ’?’”ﬁ/f
- gggﬁcrﬁ“ (2az + a2/ g50) — a3’ wuH BF,  (2.20)

(040" + m2) 6 = gsWiw. (2.21)

Estas equacoes (2.17-2.21) sdo equacdes diferenciais ndo-lineares acopla-
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das, e sua solugao exata apresenta muitos complicadores, mesmo numeri-
camente. Assim, é necessario considerar algum tipo de aproximagdo que
simplifique o tratamento destas equagdes, a0 menos no dmbito do pro-
blema de interesse deste trabalho.

2.1.1 Aproximacao de campo-médio relativistica

E conveniente definir a partir do campo baridnico a densidade es-
calar, a quadricorrente conservada e a quadricorrente de isospin, respecti-
vamente

ps =Y, (2.22)
j*=uyty, (2.23)
TH =gyt Ty, (2.24)

que podem ser entendidas como “termos de fonte” nas equacdes para os
campos mesdnicos. E evidente que estes termos sdo proporcionais a den-
sidade barionica, p = y'y. Afirma-se entdo que, em valores de p sufici-
entemente grandes, havera tantos quanta (mésons mediadores) presentes
num dado volume que se tornard razodvel aproximar os valores espera-
dos dos campos quanticos como campos cldssicos. Este procedimento é
adequado ao ambito da matéria hadronica aplicada ao estudo de estrelas
compactas, e é chamado de aproximacao relativistica de Hartree, campo-
médio ou RMFA (de Relativistic Mean-Field Approximation). Entende-se
que o sistema estudado é uniforme e invariante por translacao e rotacao.
Isto implica que a matéria hadronica é livre de correntes e que, nesta apro-
ximacdo, os campos classicos devem ser espacial e temporalmente cons-
tantes. Portanto, a RMFA consiste na aplicagdo das substituicoes

0 — (o) =0y,
ot — (") = 8w,
ot —(p*) =0u073p00),
5— (5’) :5#0T35—0(3)-

no modelo, onde 6,9 € o “delta de Kronecker”, que assegura a constan-
cia espaco-temporal dos campos vetoriais, e 73 seleciona apenas a terceira
componente dos vetores no espaco de isospin (denotada pelo indice en-
tre parénteses, suprimido doravante), tomando proveito do fato de que o
isospin € invariante em torno do terceiro eixo.
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Destarte, a lagrangiana do NLWM na aproximacao de campo-médio,
que segue sendo covariante e preservando os graus de liberdade iniciais, é

_ . 8 _ "
3’:1//(17’”5;1—&)7’0&)0— f?’oPoTs—M )1//

1 2 2 2 2 2 -2 232 /113/124
-3 (mgao — Mg,wy — Mg pg + m550) ~ 39~ 7%
/ (2.25)
A3 4 2 2 a1
+ Zwo +gggwcroa)0 ay + 7&70’0
_ a’ as’
+ 85850000 (az + 78000) - w505,
onde definiu-se a “massa efetiva” dos bdrions,
M* = M- g,00—g50073. (2.26)

Partindo das equacdes (2.22-2.24) e tomando proveito de que, para

sistemas em equilibrio, as quadricorrentes se reduzem a suas componen-

tes estaticas, tem-se as densidades escalar e barionica3,

ps=(Iw), 2.27)
o =(FY"v) = jo (2.28)

Analogamente, para densidades associadas as grandezas isovetoriais, fa-
zendo T3y = I3y, tem-se

ps3 = (P13y) = I3ps, (2.29)
ps =(¥ytTsy) = Izp. (2.30)

Em face das consideracdes tecidas, pode-se reescrever as equacgoes
de movimento (2.17-2.21) na aproximacdo de campo-médio como

y”(iaﬂ—gwwo—%Tgpo)—M*]w:O, (2.31)

mgao =ggps—llog—/1203 (2.32)
+ 8o 8500wh (a1 + a1 85 00) + 80 820005 (@2 + @2/ g5 00),  (2.33)
M2 wo = 8P — A3wy — 8r 8500w (201 + @1’ gy 00) — as’ wop}, (2.34)

mpo = pl3p — 80 8500p0 (202 + a2’ §500) — a3’ wipo, (2.35)

3parte-se da definicdo de adjunta de Dirac, ¥ = u/T}/O, e utiliza-se a propriedade (yo)z =1.
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m380 = g5 Isps. (2.36)

Por sua vez, o tensor energia-momento (2.4) pode ser escrito como

1 -
2.2 202 252 252

5( goo—mwwo—mpp0+m560)

/11 3 AZ 4_/13

4 2 2 a' 2
+?00+ 2 gy Zwo—gggwaowo a1+7g(,-00 (2.37)

T = Py uouy +

azl a3,
2 =2 2 =2
—8058p000¢ (“2 + 7&700) — 5~ WyPy

2 8uv-

A simplificacdo promovida pela RMFA reduz consideravelmente as
dificuldades matemadticas da descricdo da matéria nuclear. Nao obstante,
as variaveis de interesse (i.e., os campos dos mésons, as densidades e os
campos dos bdrions) sdao dadas em em funcao umas das outras, de modo
que ainda precisam ser resolvidas através de algum método. As equacoes
para os campos mesonicos (2.33-2.35) sdo equagdes polinomiais acopla-
das, que podem ser facilmente solucionadas auto-consistentemente por
um algoritmo numérico. Assim, todos os campos mesonicos foram postos,
carecendo apenas a determinac¢do dos campos barionicos () para a com-
pleta descricao do sistema e subsequente calculo das equagdes de estado.

Com este fim, pode-se interpretar a equacao diferencial (2.31) como
uma equacio de Dirac da forma

[y* (i - /) - M"]y =0, (2.38)
onde identifica-se o “potencial vetor”
8p .

o = 8wWo + 7‘[3/)0. (2.39)
Pode-se definir o operador p, =y* (p, — <), o chamado “quadrimomento
deslocado”, a partir do operador momento usual, p;, = id,. Racionalizando
entao a equacao (2.38), chega-se a

(ﬁpﬁ“—M*z)w=0, (2.40)
que exige como solucdo

Po = E(p) =\/ p* + M*2, (2.41)

que é similar ao esperado para uma particula quantica relativistica, des-
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crita pela equacdo de Dirac livre (1.7). Decorre dai que é possivel tracar
um paralelo entre (2.38) e (1.7), deslocado-se o quadrimomento e a massa
em termos dos campos mesdnicos nos resultados. Um meio 6bvio de se
obter as funcdes de onda é, portanto, resolver a equacao (2.38). Contudo,
este procedimento é desnecessdrio, pois pretende-se apenas tomar valo-
res esperados dos termos que dependem de ¥, ndo sendo preciso para isto
o conhecimento explicito dos espinores. Desta maneira, tendo em mente
as caracteristicas da equacdo (1.7) e de suas solucdes, é possivel derivar os
termos de interesse restantes, que dependam de 1.

Seja um operador genérico T', tem-se o valor esperado da grandeza
I’ para um sistema no estado fundamental através da expressao

_ A I . R
@)= [l ErvElen-E(F), @
onde O é a fungdo de Heaviside, A é a degenerescéncia do estado y (p) e u é
o “potencial quimico”. Os cédlculos a seguir sdo feitos em detalhe por Glen-
denning (2000), onde inicialmente se toma 1 (p) vy (p) = 1 como condi¢ao
de normalizacado da densidade escalar e

oz

=
oM*

em (2.42), onde # é o operador hamiltoniano de Dirac, #£y = Evy, de
modo que seja possivel chegar a expressao para a densidade escalar,

A [PF ZM*

s=—= d p— (2.43)

ps=5—| dp
21 0 p2 +M*2

De maneira similar, impondo ¢ () w () = 1 como condigdo de normali-
zacdo da densidade baridnica e fazendo I' = y, pode-se através deste mé-
todo chegar a densidade baridnica (ou vetorial),

A [PF A
== dpp® = —pg3, 2.44
oz ), PP pr (2.44)

p 672

onde ja se tomou proveito da simetria rotacional do problema, p repre-
senta 0 médulo do momento e pr denota o momento de Fermi, i.e., 0 mo-
mento da particula mais energética no ultimo nivel ocupado, uma vez que
se estd tratando de matéria de spin !/> degenerada no estado fundamental.

A obtencdo das equacoes de estado a partir de (2.37) demanda ainda
que o termo i (y,0y) seja conhecido. E possivel observar que o potencial
vetor &/ possui dependéncia apenas nas componentes temporais, o que
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é fruto da RMFA. Assim, apenas a componente zero do termo discutido
serd deslocada por &/, que permite, através de procedimento andlogo ao
anterior, determinar

- A [PF p* -
IW%WFFL dp—=>b——=p (2.45)

p
/pZ +M*2
B A PF _
i<1[/1/0601//)=ﬁf0 dp(a{+p2\/p2+M*2)=pa¢+£, (2.46)

onde P e & sdo imediatamente identificas com a pressdo e a densidade
energia do gas de Fermi considerando as particulas livres de interacdo. Um
tratamento detalhado para a termodinamica dos gases de férmions é dado
no Apéndice A. Por hora, é suficiente recuperar as equacdes para a pressao
e adensidade energia para o caso degenerado (Egs. A.19-A.20).

Enfim, a partir de (2.7), (2.8) e (2.37), chega-se as EoS para matéria
hadrénica no modelo NLIWM de campo-médio, usualmente parametriza-
das pela densidade baridnica, que pode ser reescrita de (2.44) como

6n? \"
PF = (T‘D) , (2.47)

dadas por
1
P= —g(mza(z, m2wh — pp0+m562)
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Assim, o problema de descrever a matéria hadronica em termos do NLWM
estd totalmente resolvido, pois as EoS foram escritas em termos dos cam-
pos mesoOnicos (2.33-2.36) e das densidades (2.43-2.44), que, por sua vez
dependem apenas de constantes na forma de equacdes solucionaveis por
métodos numéricos relativamente simples.

Por economia de notacgdo, considerou-se nas deducdes que suce-
deram que a matéria hadronica era constituida de apenas uma espécie de
bérion. E evidente que isso ndo tem reflexo na natureza, pois a matéria
nuclear é sabidamente constituida de nucleons (prétons e néutrons), com
a diversidade de barions aumentando em regimes mais densos. Ndo ne-
cessariamente todas as espécies barionicas interagirdo igualmente com os
campos dos mésons, entdo é conveniente definir o fator

rip= 5L, (2.50)

i

onde g;p representa a constante de acoplamento especifica entre o méson
i e o barion B. A generalizacdo do modelo construido para mais espécies
baridnicas pode entao ser feita, estabelecendo as substituicoes

8i — 8iB= XiB&i PF— Prp

ps_’PSZZPSB e M*_>M§
B

p—p=) pB A—Ap
B

nos resultados obtidos acima e somando a contribuicdo de todos os béri-
ons, i.e., somando sobre o indice B. Por exemplo, a densidade barionica

passa a ser
PF B Ap 3

— s 2.51

2712 f Z 6n2PEB 251)

ou, em analogia,
1
612 ’

Prg= (EPB) . (2.52)

Por fim, ainda pode-se obter outras propriedades importantes atra-
vés dos resultados expostos. A massa efetiva pode ser reobtida minimi-
zando a equacao (2.49) em relagdo a M. Também pode-se escrever a den-
sidade de carga elétrica em termo das cargas eg do barion B,

1
Per=) eppp=—3) Anes (prp)°. (2.53)
B ° "B



48

2.2 MATERIA HADRONICA EM ESTRELAS DE NEUTRONS

Figura 7 — Modelos propostos na literatura para a estrutura interna de pul-
sares, extraido de Weber et al. (2007).
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Considera-se, na aplicacdao da matéria de hddrons a descricao de
estrelas de néutrons (assim como, e.g., no estudo da atmosfera terrestre),
que a superficie da estrela estd no ponto em que a pressao é nula ou, ana-
logamente, em que a densidade vai a zero. Na regido superficial da estrela
de néutrons, acredita-se existir um envelope de matéria nuclear ordindria
estédvel, provavelmente Ferro, abaixo da qual a densidade aumenta gradati-
vamente com a profundidade. Entende-se, por simples consideracoes ge-
ométricas, que um ntcleo ‘encostaria’ em seus vizinhos em densidades da

ordem de
1 (4 5\t
poc o= (3nr ) ,
de maneira que, para o raio nuclear tipico de 1 fm, tem-se uma densi-
dade baridnica de p = 0.24 fm™3, que representa menos de duas vezes a
densidade de saturagdo nuclear, py = 0.16 fm™> (WEBER, 2005). A transi-
¢do da fase de nucleos ligados para a de matéria de hddrons desconfinados
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deve ocorrer em algum ponto antes deste limite. Por fim, no ponto mais
profundo, a densidade central pode atingir valores da ordem 15pg, depen-
dendo do modelo utilizado. Decorre que as estrelas de néutrons se apre-
sentam estruturalmente divididas em regioes concéntricas caracterizadas
pela densidade da matéria nos diferentes niveis.

Como jé foi exposto, a descri¢dao de matéria baridénica densa é pouco
trivial, o que se reflete no fato de a estrutura interna de estrelas compactas
permanecer como um problema em aberto. Isso implica na proliferacao
de propostas tedricas concomitantes para o niimero e a natureza destes ni-
veis estruturais. Algumas destas propostas estdo representadas na Figura
7, e deve-se lembrar ainda que cada nivel individual pode ser modelado
de formas diversas. Para estrelas de néutrons?, considerar-se-d doravante
neste trabalho apenas a versao tradicional, apenas cosiderando os nucle-
ons, e a versdo que inclui hiperons (hyperon star). Nas préximas sec¢oes, a
aplicacdo de modelos efetivos as regides delimitadas como “caroco” (bulk,
em azul na figura) e “crosta” (crust, em marrom) serd discutida.

2.2.1 Hiperons

O caroco das estrelas de néutrons apresenta a matéria bariénica
na situacdo de mais alta densidade observavel atualmente, e é evidente
que as particulas apresentem-se em estados de alta energia em relacao a
suas massas de repouso. E razodvel conjecturar que, a0 menos em regioes
mais centrais, os nucleons tenham sua energia elevada acima da barreira
de massa, favorecendo energeticamente a existéncia de espécies barioni-
cas mais massivas do que prétons e néutrons. Na matéria degenerada, isto
equivale a afirmar que a inclusdo de mais um grau de liberdade para os nt-
meros quanticos das particulas permite a distribuicao dos barions em mais
“mares de Fermi”, consequentemente abaixando a energia do sistema.

Na Tabela 3 sdo apresentadas algumas caracteristicas dos oito ba-
rions de spin !/» mais leves. Todos, com excecao dos nucleons, sao “hi-
perons’, i.e., barions constituidos por ao menos um quark strange, que
sdo permitidos pelo fato de a interacdo fraca conservar o ndamero bari-
Onico, mas ndo a estranheza, durante os eventos extremos que ddo ori-
gem as estrelas de néutrons (GLENDENNING, 2000). Na construcdo do
modelo para matéria hadronica no inicio deste capitulo, buscou-se gene-
ralizar das expressdes quanto a quantidade e a natureza dos bérions pre-

4Tomando-se aqui a concepcio frouxa do termo, empregado a revelia destes objetos po-
derem apresentar outras particulas que ndo néutrons em sua composi¢ao, como léptons, hi-
perons, condensados de kdons, etc., a depender dos modelos considerados.
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sentes. Os barions considerados doravante serdo os do “octeto bariénico”,
representados da Tabela 3, de modo que B = {N, H}, onde N = {p,n} e
H={A%2+ 305" =50 ==},

Tabela 3 - Caracteristicas das particulas do octeto baridonico de spin '/,
adaptado de Griffiths (2008).

BARION MASSA (GeV) CARGA (e) ISOSPIN I3
Préton  p/N* (uud) 0.938 +1 s +1/a
Néutron n/N° (udd) 0.939 0 1/, —1/

Lambda A° (uds) 1.115 0 0 0
h (uus) 1.189 +1 1 +1

Sigma  X° (uds) 1.192 0 1 0
x- (dds) 1.197 -1 1 -1
Cascata =0 (uss) 1.314 0 1/, +1/>
= (dss) 1.321 -1 17, =1/,

Para a compreensao do papel dos hiperons na matéria constituinte
de estrelas compactas, é preciso apenas a determinacao das constantes
XiB, que atuam como um peso na constante de acoplamento do méson
i=0,0,p,0. Como hiperons néo estdao presentes em nticleos atdmicos or-
dindrios, a determinagdo do termo de acoplamento méson-hiperon dire-
tamente das propriedades da matéria nuclear é impossibilitada. Algumas
informacdes podem ser inferidas dos grupos de simetria do modelo, como
feito por Lopes e Menezes (2014), mas ainda assim depende-se de para-
metros experimentais dos hipernticleos, i.e., nticleos atdmicos produzidos
em laboratério que possuem hiperons em sua composicao (SCHAFFNER-
BIELICH, 2008). Embora ainda seja dificil sintetizar os hiperons mais mas-
sivos em colisores, ha suficientes dados empiricos a respeito do hiperon
A, principalmente que seu potencial de interacdo possui profundidade de
Up = —28 MeV (GLENDENNING; MOSZKOWSKI, 1991). Assim, pode-se
escolher os valores de y;p de modo a reproduzir ao menos este potencial
para a particula A, que é conhecido.

Em face disto, neste trabalho serd considerado o “esquema de aco-
plamento de hiperons” baseado em valores experimentais para hiperna-
cleos, contrastados também com valores observacionais de estrelas de néu-
trons (GLENDENNING, 2000). Assim, serdo empregados os valores pro-
postos por Glendenning e Moszkowski (1991),

XoH=XsH=07 € Xou=Xpn=0.783,
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onde y;n = 1 por construcdo. Como as demais constantes de acoplamento
dos hiperons podem ser derivadas do valor para o acoplamento com o mé-
son o, o esquema de acoplamento adotado aqui é também referido como
Xo = 0.7 na literatura. Este esquema foi obtido considerando a parametri-
zagdo para o NLWM conhecida como GM1, que néo é a parametrizacdo a
ser adotada neste trabalho (LOPES; MENEZES, 2017). Logo, tem-se que o
esquema de acoplamento de hiperons adotado nao é exatamente o mais
adequado para as parametrizacdes adotadas neste trabalho, com o resul-
tado para a descri¢dao dos hiperons diferindo do valor de Uy = —28 MeV
para o potencial do A®, contudo os resultados de interesse neste estudo, a
saber, o diagrama massa-raio, a massa baridnica e a descricao da transi¢cao
de fase hadron-quark, ndo sao significativamente afetados pela escolha de
esquemas de acoplamento desde que ), > 0.5. Ainda assim, recomenda-
se em trabalhos futuros a observancia desta questao através da escolha do
esquema de acoplamento dos hiperons adequado a parametrizacdo esco-
lhida para o NLWM.

2.2.2 Baixas densidades

A regido da crosta cobre uma faixa de densidade que vai de 1073 pg
a 0.5py, dentro da qual acredita-se ocorrer a transicdo da matéria nuclear
ordindria para a matéria de hadrons desconfinados. A pressdo é relacio-
nada proporcionalmente com a densidade, de modo que se aproximar da
superficie estelar implica em lidar com baixas densidades. Neste regime, o
emprego da aproximacdo de campo-médio relativistica deixa de ser razoa-
vel, de modo que os resultados alcancados para o modelo NLWM nao sao
validos na crosta. Exige-se, portanto, a constru¢do de um modelo descri-
tivo para a matéria hadronica adequado ao dominio de baixas densidades.
Embora seja um tema de investigacao atual, vide por exemplo Newton et
al. (2011) e Alloy (2012), seu estudo foge do escopo deste trabalho, mas al-
guns resultados qualitativos interessantes podem ser apresentados.

Como o desconfinamento dos bérions ocorre na crosta gradativa-
mente, a matéria se encontra em uma transicao dita ‘frustrada’, com o deli-
cado equilibrio das forcas eletromagnéticas e nucleares impondo aos aglo-
merados determinadas distribui¢des espaciais, em certa ordem similar a
matéria de elétrons degenerados em anéas brancas. Essa fase, represen-
tada em detalhe na Figura 8, é conhecida como “pasta nuclear” e assume,
conforme a densidade, formas chamadas de gota (droplet) ou ‘almoéndega,,

5por exemplo, para a parametrizacdo IU-FSU tem-se Uy = —34 MeV, e para a parametri-
zacdo NL3wp tem-se Uy = —24 MeV.
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haste (rod) ou ‘espaguete’, laje (slabs) ou ‘lasanha’, tubo (tube) ou ‘penne’ e
bolha (bubble) ou ‘queijo suigo’ (ALLOY, 2012).

Figura 8 — Ilustracdo das regides da crosta de uma estrela de néutron, ex-
traido de Newton et al. (2011).
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Embora a crosta ocupe a camada externa da estrela até uma pro-
fundidade de cerca de 1-2 km, ela representa uma fracdo de menos de
1% da massa total da estrela (GLENDENNING, 2000). O cerne do pro-
blema de pesquisa deste trabalho é o contetido de energia/massa de estre-
las compactas, que deve ser pouco afetado pela contribuicdo da matéria da
crosta. Porém, optou-se por inclui-la na descricdo de estrelas de néutrons
em nome da completeza da teoria. Em termos instrumentais, isto sera feito
interpolando a equacao de estado derivada pelo NLWM, truncada a partir
de uma certa densidade, uma EoS valida no dominio de baixas densidades.
A equacdo de estado empregada para este fim é a obtida por Baym, Pethick
e Sutherland (1971), chamada de BPS, e nao serd tratada em maior detalhe.

2.3 RESTRICOES EXPERIMENTAIS E OBSERVACIONAIS

Devido a auséncia de um modelo efetivo hegemonico para a ma-
téria no dominio da QCD, a descricao de matéria hadronica densa pode
ser feita de vérias maneiras distintas. Neste trabalho, restringiu-se a mo-
delagem a teorias do tipo QHD, mas mesmo esta classe de modelos pode
apresentar diferencas quanto ao nimero e tipo de interacdes considera-
das. Ainda, cada modelagens individual é dependente de um conjunto de
parametros livres, ajustaveis através de dados empiricos, que permite uma
grande quantidade ajustes (e, consequentemente, de modelos) para maté-
ria hadronica.
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Dutra et al. (2014) analisaram 263 modelos representativos da QHD,
contrastando suas previsdes com grandezas experimentais bem estabele-
cidas para matéria nuclear, e.g., 0 “médulo de compressibilidade”, a “ener-
gia de simetria” e seu slope, tomados no ponto de saturacao nuclear (pg).
Verificou-se que os resultados tedricos se adequavam aos limites empiri-
cos em apenas 35 destes modelos, contidos em duas categorias principais
do tipo-Walecka nao-linear, construido anteriormente, (i) modelos em que
as constantes de acoplamento sdo dependentes da densidade barionica e
que incluam o méson 6, e (ii) modelos que considerem termos de interagcao
cruzada dos campos mesodnicos. Apenas os modelos do tipo (ii) podem ser
considerados a partir da lagrangiana na forma (2.10-2.16), e somente esta
classe serd aplicada neste trabalho. Ainda assim, a equacao de estado ob-
tida (Egs. 2.48-2.49) possui pelo menos oito pardmetros livres, a saber, as
massas dos mésons mediadores (m;), as respectivas constantes de acopla-
mento (g;), os termos de autointeragao/interacao cruzada (1, a; e a;’),
além da escolha do esquema de acoplamento de hiperons (y;p).

Até a recente descoberta de dois pulsares com massas da ordem de
2 My% (DEMOREST et al., 2010; ANTONIADIS et al., 2013), os tnicos crité-
rios limitantes a que um modelo de matéria hadrénica estava sujeito eram
aquelas advindos da matéria nuclear, num contexto microscépico, e a pos-
sibilidade de sustentar estrelas de néutrons com massas superiores ao li-
mite de Chandrasekhar (1.44 M,). Contudo, em decorréncia deste novo
dado observacional, exige-se também que os modelos permitam a descri-
¢ao de estrelas de néutrons com massas desta ordem de grandeza. Isso im-
plica em um outro problema a ser considerado, pois a inclusdo quase na-
tural de hiperons na descri¢do de matéria densa ‘amolece’ as equagoes de
estado e diminui a massa méaxima permitida para estrelas alcancada pelo
modelo (VIDANA, 2016). A dificuldade de reconciliar as altas massas me-
didas de estrelas de néutrons com a descricdo destes objetos quando ha a
presenca de hiperons em seus interiores é chamado de hyperon puzzle, e
sua solucao é um dos principais temas recentes de investigacao da astrofi-
sica nuclear.

Dutra, Lourenco e Menezes (2016a, 2016b) realizaram a anélise dos
modelos neste contexto, partindo dos 35 modelos aprovados por Dutra et
al. (2014) e exigindo que os modelos, além de satisfazer as propriedades
da matéria nuclear, sejam capazes de descrever estrelas com massas da or-
dem de 2 M, mesmo quando considera-se que esta matéria contenha hi-
perons. Esta é uma condicdo severa, pois apenas dois (dos 35) modelos
confrontados sdao aprovados pelo critério de produzir estrelas com massa

GNomeadamente, os pulsares PSR J1614-2230, com massa (1.97 + 0.04)Mo, e PSR
J0348+0432, com massa (2.01 +0.04) M.
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maior do que 2 M, quando incluem-se hiperons nos célculos. Os modelos
aprovados no critério mais duro (chamados DDH e DD-MES$ na referén-
cia) eram do tipo que considera simultaneamente a presenca do méson
6 e a dependéncia do acoplamento com a densidade. Optou-se por ndo
trabalhar com modelos deste tipo no presente trabalho, contudo Dutra,
Lourenco e Menezes (2016a) demonstram também que modelos onde ha
termos de interacdo cruzada dos campos mesdnicos sdo capazes de pro-
duzir massas gravitacionais maximas no intervalo 1.93 = M/M, < 2.05,
ao menos quando se desconsidera o efeito dos hiperons. Neste trabalho,
sdo onze modelos nesta situacdo. Considerou-se esta série de vinculos de-
veras restritivos aos objetivos deste estudo, de modo que decidiu-se nao
considera-los na sua forma mais dura, mas como um fator a se levar em
conta na interpretacao dos resultados. Serdao adotados doravante as para-
metrizacoes ITU-FSU (FATTOYEV et al., 2010), FSUGoLD (TODD-RUTEL;
PIEKAREWICZ, 2005; AGRAWAL, 2010) e NL3wp (FANG et al., 2017), apre-
sentadas em detalhe no Apéndice B.
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3 MATERIA DE QUARKS

Embora a totalidade da experiéncia fisica (e cotidiana) ateste que
a matéria em seu estado fundamental se apresenta na forma de léptons
e quarks confinados, ndo é possivel excluir teoricamente a possibilidade
deste ser apenas um estado duradouro metaestdvel ao invés de o verda-
deiro estado fundamental da matéria barionica. A “hip6tese de Bodmer-
Witten” propoe que é possivel a existéncia de matéria estavel de quarks
desconfinados, desde que haja quarks u, d e s em por¢ées equivalentes
(BODMER, 1971; WITTEN, 1984; FARHI; JAFFE, 1984). Esta hipotese vai
além, ao postular que o real estado fundamental da matéria é a chamada
“matéria estranha”. A conjectura de Bodmer-Witten ndo pode ser de pronto
rejeitada ou confirmada com base no conhecimento fisico corrente. Nao
obstante, as dramadticas implicacoes de se considerar que o estado funda-
mental da matéria em altas densidades seja outro que nao o ordinério ser-
viram de estimulo para o surgimento de investigacoes sérias a partir desta
conjectura!.

Haé suficientes evidéncias empiricas no sentido de garantir que o es-
tado fundamental da matéria de quarks é o estado ligado quando estdo
presentes apenas quarks u e d. Em termos mais rigorosos, isto é equiva-
lente a afirmar que a matéria de dois quarks livres possui uma energia de
ligacdo por bérion superior aquela da energia por nucleon em nucleos li-
gadosz. Contudo, de acordo com a hip6tese considerada, talvez a inclusdo
de um terceiro sabor de quark (s) possa favorecer a fase desconfinada, pois
a adicao de um terceiro sabor (ou seja, mais um grau de liberdade para os
numeros quanticos das particulas) possibilitaria a distribuicdao dos estados
dos quarks em trés mares de Fermi ao invés de dois, abaixando por conse-
guinte a energia de ligacdo do sistema.

Pretende-se discutir doravante a existéncia e as caracteristicas de
estrelas compactas constituidas de matéria de estavel de quarks desconfi-
nados. Contudo, o surgimento deste tipo de objeto exige meios com con-
siderdvel “estranheza”, o que contraria a observacdo de que a matéria a
baixas energias é majoritariamente constituida por quarks u e d, e conse-
quentemente nio-estranha. Embora a densidade em que ocorreria o des-
confinamento dos quarks seja ainda indeterminada, pode-se argumentar

1Como jé fazia notar Farhi e Jaffe (1984, p. 2379) num dos trabalhos inaugurais do tema:
“The proposal that quark matter rather than nuclear matter might be the ground state of QCD
at finite baryon number is sufficiently radical to merit study in its own right, independent of
any cosmological or astrophysical implications”.

2Normalmente é tomado como referéncia o valor da energia de ligacdo por bérion do 6 Fe,
~930 MeV.
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que estaria entre 2 e 10 vezes a densidade nuclear média, o que equivale
a densidades de energia superiores a 500 MeV/fm3. Como a massa do
quark s é da ordem de 100 MeV, fica claro que, em ambientes de tal ordem
de densidade, a conversdao de quarks u e d excitados em quarks s possa
ser favorecida energeticamente (WEBER, 2005), em analogia ao processo
de surgimento de hiperons na matéria hadronica densa. Sendo assim, a
hipétese de Bodmer-Witten é perfeitamente concilidvel com a observacao
de que a matéria ligada predomina a baixas densidades e, adicionalmente,
permite que se abra um interessante campo de investigacao.

3.1 MODELO DE SACOLA DO MIT

A discussao quantitativa acerca da hipétese de Bodmer-Witten, bem
como a consequente busca pela equacao de estado para a matéria estra-
nha, esbarra na dificuldade em se tratar analiticamente a dinimica da QCD
(vide secao 1.2.2). Assim, a constru¢ao de modelos efetivos para descrever
a matéria neste estado se torna o inico meio acessivel para se tratar o pro-
blema da obtencdo das EoS.

0O modelo de sacola do MIT (em referéncia ao Massachusetts Insti-
tute of Technology, onde foi elaborado) foi inicialmente apresentado por
Chodos et al. (1974) para considerar as massas de hddrons em termos dos
seus quarks constituintes, e vem desde entdao sendo amplamente utilizado
para tratar também da matéria de quarks desconfinados. Apesar de ser
considerado um tanto ingénuo, o modelo do MIT é formulado de modo a
garantir a liberdade assintética e o confinamento dos quarks por constru-
¢ao, contornando estes pontos problemdaticos em modelos mais robustos,
como o Nambu-Jona-Lasinio. A ideia central do modelo do MIT é que os
quarks se encontram livres em uma regiao sem cor (a ‘sacola’ que nomeia
o modelo), e que este confinamento é devido a propriedade que o “vicuo
cromodindmico” tem de excluir quarks. A energia empregada na criagdo
desta regido de volume V, em que o vicuo é dito “perturbativo”, é dada por
BV, onde a densidade de energia B é chamada de “constante de sacola”
(ou “bag”).

Alagrangiana que reproduz a dindmica dos quarks v, contidos em
uma bag de volume V delimitado pela superficie S pode ser escrita como

. 1._
Lwirr =) [Wq (iv"0u = mq) yq = BlOv = S¥qw¢0s, (3.1)
q

onde o indice g denota os sabores dos quarks envolvidos, de massa m,,
e B é a constante de sacola. Oy é a funcdo de Heaviside, que assume va-
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lor um dentro do volume da sacola e nulo fora dela, o que garante o total
confinamento das func¢des de onda dos quarks dentro da regidao da bag. O
termo %1/7 rWwrbs, onde 85 € o delta de Dirac, assegura a continuidade na
superficie S. Para o caso da bag esférica de raio R, o argumento de ambos
@Ve(igé(R—r).

A obtencao das equacdes de movimento a partir da equacao (3.1) é
facilitada por meio dos métodos variacionais (TORRES, 2016), equivalen-
tes conceitualmente ao expresso pela equacao de Euler-Lagrange (BJOR-
KEN; DRELL, 1965; LEMOS, 2007). Restringindo-se a um sabor, por simpli-
cidade, e reescrevendo convenientemente o termo da lagrangiana que se
refere a equacao de Dirac como

. i _ _
¥ (iy#0u = m)y = = (§7"0uv — 0ugyHy) - myy, 32)
pode-se aplicar o célculo variacional a 1, de modo que se tenha
i

6% = 2 (50) Y*0upOR— 1)~ (9,5%) YyO(R-1)

™|

_ 1, ..
- m(69)yOR—T1) - > (w)ws@R-1). (3.3)
Integrando o segundo termo de (3.3) por partes, impondo £ estaciondria
frente a variagdes nos campos e tomando que 8,,0(R-r) = n,6(R—r), onde
ny € o vetor unitdrio normal a superficie, € possivel finalmente reescrever
(3.3) como
5 = | iy"o,yOR-1) + é}/"nuwé(R 7
1 _
-myOR-r1) - Ewé(R -n|(6¢). B4
Por fim, aplicando o “principio de Hamilton”,

5y=/dtf dxs¥ =0, (3.5)
\%4

aequacao (3.4), com o intuito de minimizar a acdo . emrelacdo ao campo,
chega-se a equacdo de movimento

1
(iyHouw — my)OR-1) + > (ingy*y -y)6(R—1)=0. (3.6)

Pode-se repetir o mesmo procedimento a y, a partir da equagdo (3.3), com
o0 objetivo de obter a equacdo adjunta de (3.6).
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Vé-se a partir da equacgao (3.6) que o movimento dos quarks é des-
crito por equacoes de movimentos linearmente independentes em duas
regides distintas. No interior do volume da bag (r < R) tem-se, de acordo
com seu primeiro termo,

(iyFou—m)y =0,

que é exatamente a equagao de Dirac para a particula livre (Eq. 1.7). Isto
representa o fato dos quarks se comportarem como férmions livres dentro
daregido da sacola, emulando a propriedade da QCD apresentar liberdade
assintdtica, como pretendido.

O segundo termo de (3.6),

ingy'w =1, 3.7
ou sua adjunta3,
—ingyyt =, (3.8)

se referem a condicoes na superficie S (r = R). Multiplicar ¥ pela esquerda
em (3.7) e y pela direita em (3.8) leva diretamente ao sistema de equacdes

ingwyty =
{ vy eV 3.9)
WYYty =yy
que admite solugdo apenas se 7,y = 0 em S. E usual definir a “corrente
de quarks”,

=y, (3.10)

de modo que a condicdo que decorre de (3.9), chamada de condicdo de
contorno linear (c.c.l.), possa ser expressa como

nyj* =0. (3.11)

Interpretando (3.11) como um produto escalar, é possivel notar que a c.c.l.

3Aplicando o conjugado hermitiano em (3.7),

(imarw)' =,
e utilizando a propriedades da adjunta do produto, (AB)Jr = BTAT, e a identidade }//”L =
1OyHy9, chega-se a

—inytyPyHy® =yt
Por fim, multiplicando-se os dois lados desta equagao por )/0 pela direita, utilizando a pro-
priedade ()/0)2 =1 e retomando a defini¢ao de adjunta de Dirac, ¥ = 1//*)/0, é simples obter a
equacao (3.8).
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garante que ndo ha corrente de quarks atravessando a superficie S, ou seja,
que hd o confinamento dos quarks no interior da bag.

Implicitamente, a condi¢do exigida pelo sistema (3.9) aponta que
termos quadraticos da funcao de onda sdao nulos na superficie, ou

Yw=0 (r=R).

Isto equivale afirmar que nao sé os quarks sdo ‘proibidos’ de atravessar a
superficie como também que sequer ha quarks na regiao de S. Reaplicando
o principio variacional de Hamilton (Eqg. 3.5), minimizando a acdo em re-
lacdo a S, e tendo em mente o cancelamento dos termos quadraticos do
campo, obtém-se

(70w ~0ui*y) - B=0. 6.12)

Multiplicando (3.7) por n* e tomando proveito da sua unitariedade (n#n, =
1), mostra-se que
—yty = infy, (3.13)

e de maneira equivalente, para sua adjunta,
vyt =infy. (3.14)

Reescrevendo em face disso a equacéo (3.12) e rearranjando os termos, se
chegaa

B= —% (n*po,y + 0, nty)
(3.15)

1 _
= —5n"0u(vv)

7eS

O termo n'“au = (0,—V) pode ser entendido como uma derivada direcional
perpendicular a superficie da bag, de modo que, para o caso da bag esfé-
rica,

(3.16)

A equacgdo (3.15), chamada de condicdo de contorno nao-linear (c.c.n.L),
garante a conservacdo de energia e momento no modelo do MIT, pois ga-
rante a invariancia de 9, (Eq. 2.5) na superficie da sacola, enquanto a
equacdo de Dirac garante nos demais pontos. Também é possivel identifi-
car o termo — % n*d, (¥y) como a componente normal da pressao exercida
pelos campos das particulas dentro da bag, que deve ser contrabalanceada
pela constante B para que o sistema seja estavel (GREINER; SCHRAMM,;
STEIN, 2002).
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Portanto, a partir da densidade lagrangiana do modelo MIT (Eq. 3.1),
obteve-se as equacdes de movimento dos campos sujeitos a sua dinamica.
Estas condicoes podem ser sumarizadas como

(iy#0y—m)y=0  (Eq.deDirac) em7eV
nuj* =0 (c.cl)
B=-1n"d,(vy) (c.cnl)

(3.17)

-

mre

O modelo do MIT estabelece que a energia dos quarks na sacola é dada pela
energia cinética das particulas contidas em seu volume, somada a ener-
gia empregada pelo vdcuo na criacdo da bag. Para matéria de quarks li-
vres, a contribuicdo das condicées de contorno na energia das particulas
é desprezivel em comparacdo com a energia do interior da sacola. Assim,
pode-se descrever a matéria de quarks desconfinados a partir de um gas de
Fermi, considerando a contribui¢cdo da constante da bag na densidade de
energia e pressao (GLENDENNING, 2000).

3.1.1 Equacio de estado para matéria estranha

Apoiado nas discussoes das sessdes anteriores, pode-se obter as EoS
para a matéria de quarks desconfinados descritos pelo modelo de sacola
do MIT. No seu dominio de aplicacdo original, o modelo de sacola des-
crevia as propriedades dos nticleos em termos dos graus de liberdade dos
quarks confinados, aproximando, de acordo com as condicdes elencadas
em (3.17), o nucleon como uma sacola de raio equivalente e considerando
os trés quarks no seu interior como férmions nao-interagentes, cujas fun-
¢oes de onda sao derivadas da equacgdo de Dirac (1.7). J& a matéria ilimi-
tada de quarks desconfinados, que de acordo com a hip6tese de Bodmer-
Witten deve ser a matéria estranha, pode ser entendida no contexto do mo-
delo, grosso modo, como um enorme hadron contendo muitissimos quarks
u, d e s assintoticamente livres no seu interior. Assim, a matéria neste es-
tado pode ser descrita tomando-se os quarks como um géas de Fermi livre,
com a constante da bag agindo sobre todo o volume. Isto implica também
que a matéria estranha seja “autoligada”, o que quer dizer que a pressao de
degenerescéncia dos quarks é contrabalanceada pela constante de sacola
B (que emula o papel da forca forte neste contexto), e ndo a forga gravitaci-
onal como nas matérias degeneradas de elétrons, em anas brancas, ou de
héadrons, em estrelas de néutrons.

Portanto, as EoS serdo simplesmente as equacoes de estado obtidas
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para um gas de férmions relativisticos livres*, acrescidas as contribuicdes
da constante da bag e das espécies variadas de quarks presentes. Partindo
da equagdo (A.21) pode-se ver que a aproximacao sem temperatura € su-
ficiente para os objetivos pretendidos neste trabalho, pois, para o caso do
quarku, E>m=5MeV (T ~ 1019 K). Como as temperaturas dos pulsares
sdo tipicamente da ordem de 10% K, é muito razoavel considerar T = 0 no
estudo de estrelas compactas. Assim, a densidade de ntimero bari6nico, a
partir da equacgao (A.23), é s

(qu)

1
; 2 62 (3.18)
onde o indice g representa os quarks (q = u,d, s para a matéria estranha)
e foi notado que o ntimero baridénico de um quark é igual a !/s. Também,
Aq =6, pois cada nivel é degenerado em relagdo a dois spins e a trés cores.
Ainda, é usual parametrizar as EoS em fungao de p, tal que (3.18) pode ser
escrito de forma mais conveniente como

PEg=\/37%0g - (3.19)

A pressdo e densidade de energia seguem trivialmente de (A.24) e (A.25), e
sdo dadas por

1 PEq p!
P:—}f dp———-B (3.20)
2
=g Jo \/ P2+ mg

3 PF
:ngo "dp p?\/p? + m2 +B. (3.21)
q

Outras propriedades relevantes podem ser extraidas das EoS obti-
das, como o feito para o caso da matéria hadronica. Por exemplo, sendo e,
é a carga do quark de sabor g (vide Tabela 2), a densidade de carga elétrica
é dada por

per= Zeqpq—3 ZZ (ppq) . (3.22)

3.1.2 Janela de estabilidade

A existéncia de matéria de quarks desconfinados estavel estd condi-
cionada a sua energia de ligacdo por barion possuir um valor inferior ao da

4vide o Apéndice A para um tratamento detalhado.
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energia por nucleon do % Fe. A energia de ligacdo por barion é dada por

Up = E_¢ 3.23

B=7= o’ (3.23)

onde E é a energia de ligacdo, A é o nimero baridnico, e € e p sdo as den-

sidades de energia e de niimero baridnico, respectivamente. Como ja foi

discutido, a experiéncia atesta que a matéria de quarks u e d desconfina-

dos ndo é estdvel, mas a hip6tese de Bodmer-Witten sugere que a matéria

desconfinada de quarks u, d e s talvez o seja. Assim, a matéria estranha
serd estavel a pressao zero se a condicao

E
Zwds) 930 peV (3.24)

Pu,d,s)

for assegurada enquanto a matéria de dois sabores desconfinados nao for
estével, isto é,

E
“wd) S 930 MeV, (3.25)

Pd)
caso contrdrio nucleos atomicos poderiam ser feitos apenas da matéria
desconfinada, o que contradiz a experiéncia.

Figura 9 —Janela de estabilidade da matéria estranha descrita pelo modelo
do MIT, em termos dos parametros livres B’ e massa do quark s (mys),
extraido de Torres e Menezes (2013). Os valores dentro das bandeiras re-
presentam a massa maxima (em unidades de M) de uma estrela estranha
cuja EoS tomou os valores do ponto para os parametros.
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Uma resposta definitiva para a questdo da estabilidade da matéria
estranha esbarra na impossibilidade de se derivar de primeiros principios
uma equacao de estado para matéria no regime da QCD. Contudo, é pos-
sivel contrastar os modelos efetivos, construidos para contornar a insol-
véncia da QCD, com as condicdes (3.24) e (3.25) para investigar, em termos
dos parametros livres da teoria, a janela de valores que permite a descrigao
de matéria estranha estdvel. Para o modelo do MIT, € e p sdo calculados
por meio das equacdes (3.18-3.21), para a matéria de dois e trés sabores,
e resultam na janela de estabilidade representada na Figura 9, onde os pa-
rametros livres sdo a constante da bag (B") e a massa do quark strange
(TORRES; MENEZES, 2013). Considerou-se aqui m; = 150 MeV, de modo
que neste trabalho serd tomado valores da constante da sacola no intervalo

148 MeV < B < 158 MeV

como a janela em que o modelo do MIT descreve a matéria estranha em
condicoes de estabilidade. Contudo, este limite seré extrapolado se neces-
sario, preservando ainda a janela de estabilidade como um fator a se levar
em conta na interpretacao dos resultados.
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4 DESCRICAO DE ESTRELAS COMPACTAS

Os modelos apresentados nos dois capitulos anteriores foram ori-
ginalmente desenvolvidos tendo em vista suas aplica¢ées no contexto mi-
croscépico, i.e., na matéria nuclear, colisdes de ions pesados ou na des-
cricdo da subestrutura de hadrons. Neste trabalho, estes modelos serdao
extrapolados para o &mbito macroscopico da descricdo de matéria densa
continua, como é praxe no estudo de objetos estelares compactos. O pro-
cedimento para se passar da microfisica, na forma dos modelos efetivos re-
lativisticos, a macrofisica, na forma de varidveis observacionais de objetos
estelares compactos, serd discutido neste capitulo. Uma parte disso foi dis-
cutida nas secdes 2.3 e 3.1.2, onde, respectivamente, se tratou da escolha
de parametrizacdes para o NLWM que satisfacam ao mesmo tempo con-
di¢coes das matérias nuclear e estelar, e dos valores da constante da sacola
que asseguram a estabilidade da matéria de quarks desconfinados. Porém,
ainda h4 outros limitantes fisicos para a descricdo da matéria densa, que
ndo dependem do modelo construido para substituir a solucdo da QCD.

4.1 CONDIGOES DE EQUILIBRIO

Partir do quadro nuclear, onde o ntimero de particulas é pequeno e
a escala é da ordem de 1071 m, para o da matéria estelar, onde ha parti-
culas suficientes para se considerar o limite termodinamico e os efeitos da
relatividade sdo preponderantes, certamente implica em condi¢des espe-
ciais a composicao dessa matéria, com o objetivo de assegurar sua estabi-
lidade.

Tabela 4 — Caracteristicas 1éptons, adaptado de Griffiths (2008).

LEPTON MASSA (MeV) CARGA (e)
Elétron e 0.510 -1
Miion uw 105.6 -1
Tau T~ 1776 -1

Ve | <22x107° 0
Neutrinos vy <0.17 0

Vi <155 0

Para assegurar os equilibrios discutidos a seguir, é conveniente in-
cluir nas densidades lagrangianas que descrevem as matérias hadronica e
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e de quarks (Egs. 2.10-2.16 e 3.1) um termo que represente os léptons, do
tipo
&= i (iY'ou—mi) v, 4.1)
1

onde o indice ! representa o lépton de massa m; descrito pela funcao de
onda ;. A inclusdo de 1éptons na matéria hadronica (e também na ma-
téria de quarks) se encontra fisicamente justificada (i) na conservacao dos
nameros lepténicos, que deve ser respeitada na transicdo da matéria es-
telar ordindria (onde certamente hé particulas deste tipo) para a matéria
hadroénica degenerada pds-supernova, e (ii) como subproduto da série de
decaimentos do processo Urca, que desempenha um papel importante na
formacdo de estrelas compactas. A estrutura da lagrangiana (4.1) é bas-
tante recorrente neste trabalho, e descreve um gés relativistico de férmi-
ons de spin /2 livres, cuja discussao detalhada estd feita no Apéndice A. A
interacao elétrica é desprezada na descricao do géas de 1éptons, pois sua in-
tensidade é pelo menos duas ordens de grandeza inferior a da forca forte,
e sdo considerados presentes apenas elétrons e mions, que possuem uma
barreira de massa mais baixa. Sendo assim, o efeito da inclusdo do termo
(4.1) as densidades lagrangianas dos modelos tem o efeito equivalente ao
de considerar um gés de elétrons e mtons ‘misturado’ a matéria de ha-
drons/quarks. As caracteristicas principais dos seis 1éptons do Modelo Pa-
drdo sdo apresentadas na Tabela 4.

4.1.1 Neutralidade de carga

Nucleos atdbmicos sdao mantidos coesos pela atracao decorrente da
forca forte residual entre os nucleons, sendo inclusive essa a motivacao
inicial para o estudo desta interacao. Contudo, mesmo no caso da matéria
nuclear, a forca forte ndo consegue sustentar niicleos de niimero atdmico
A maiores que aproximadamente 200, certamente muito inferior ao en-
contrado em estrelas de néutrons. Além disso, como ja discutido, o caréter
repulsivo dessa forca é de importancia central para o caso da matéria es-
telar densa, o que também dificulta que essa forca garanta a unidade da
estrela. Portanto, nota-se que as estrelas de néutrons devem ser “gravi-
tacionalmente ligadas”, i.e., a pressao de degenerescéncia dos hddrons é
contrabalanceada pela for¢a gravitacional.

Contudo, como a forca de repulsdao coulombiana é muito mais in-
tensa que a atragdo gravitacional, impoe-se a condicao

Zere*  GAm?
B R

= Z<107°%4, (4.2)
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onde Z.r é o numero de carga liquido das particulas contidas na estrela
(GLENDENNING, 2000). Como essa condicao é bastante forte, considera-
se as estrelas compactas como objetos eletricamente neutros, de modo que
a matéria estelar deve ser constituida de diversas particulas, sejam léptons
ou outras espécies barionicas, carregadas negativa e positivamente. Isso
implica que a matéria hadronica, neste contexto, pode ser severamente
assimétrica em relagdo ao isospin (ou as quantidades relativas das espé-
cies barionicas), enquanto a matéria nuclear é, em geral, quase simétrica.
Portanto, encontra-se de (2.53), a condi¢do de neutralidade de carga para
amatéria hadrdnica, com hiperons, elétrons e mions,

Pp+ps+ =Ps-+p=-+Pe +Pp - (4.3)

De maneira equivalente, decorre de (3.22) a condi¢do de neutralidade de
carga para a matéria estranha, com quarks, elétrons e muons,

2 1 1
gpu = gpd + gps T Pe TPy - (4.4)

4.1.2 Equilibrio quimico

Néutrons livres sdo particulas instaveis, com meia-vida de cerca de
10 minutos (HEYDE, 2004). O decaimento de néutrons, também chamado
de decaimento f pode ser representado pela equacao (1.1). Espera-se, con-
tudo, que este processo seja de alguma maneira contrabalanceado no in-
terior de estrelas de néutrons que sdo constituidas em boa parte (embora
ndo inteiramente) de néutrons livres. Este processo, em que os léptons li-
vres contidos na matéria ‘colidem’ com um préton e formam um néutron e
o respectivo neutrino, é chamado de decaimento § inverso e pode ser des-
crito pela equacao (1.3). Como jé foi apresentado, esse ciclo de decaimen-
tos f3 diretos e inversos é o chamado processo Urca, que desempenha um
papel central no resfriamento de estrelas de néutrons. Generalizando-se
este tipo de processo para outros barions, tem-se o processo Urca definido
como
B1—B:+f+Vg = Bo+f— Bi+vg, (4.5)

onde B; pode representar quaisquer bérions, desde que adequados a con-
servacao de energia e de carga, e § é um lépton de carga negativa, associ-
ado ao respectivo neutrino (antineutrino) vg (vg).

Entende-se que os barions sdo degenerados no interior de estrelas
de néutrons, e esse argumento se estende para o gas de léptons. Essa ca-
racteristica é importante no processo de definicdao das populacdes de par-
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ticulas no interior da estrela, pois o estado de equilibrio da matéria sera
alcancado quando as duas rea¢des do processo Urca atingirem o equili-
brio. Isso ocorrerd quando ndo houver mais niveis de energia acessiveis
aos léptons produzidos no decaimento g direto, ja que se impde

Epp, = Erp, + Erp, 4.6)

de forma que, quando todos os niveis de energia menor que a energia de
Fermi estiverem ocupados, o processo cessara.

Restringindo nosso estudo a estrelas compactas frias, i.e., ap6s a
fase de “desleptonizacdo”, em que os neutrinos/antineutrinos ja deixaram
amatéria hadronica, carregando consigo a energia térmica do nascimento
da estrela compacta, e identificando que Er = p para matéria no estado
fundamental, pode-se deduzir o estado em que essa estabilidade é atin-
gida, no chamado “equilibrio quimico” (ou “B”). Para a fracdo da matéria
constituida de barions do tipo B, de carga g, é possivel mostrar que

KB =HUn—(qBHLe, 4.7)

de onde se nota que os potenciais quimicos baridnicos podem ser escri-
tos diretamente em termos dos potenciais dos néutrons e dos elétrons, in-
dependentes entre si, respectivamente 1, e t.- (SILBAR; REDDY, 2004).
Portanto, pode-se escrever a condicao de equilibrio quimico de maneira
explicita para as particulas do octeto baridnico consideradas neste traba-
lho,

Hn = Hpo = Hzo = Hzo,

Hp = Hz+ = Hn— He > (4.8)

Hz- = Hz- = Un + He-

Em analogia ao equilibrio f na matéria hadrénica, encontra-se o vinculo

Hs=Ha =ty + te- (4.9)

para o equilibrio quimico na matéria estranha. Para os lIéptons misturados
na matéria hadronica ou estranha, ainda, p.- = p,-.

4.2 EQUACAO DE TOLMAN-OPPENHEIMER-VOLKOFF

O centro das discussoes deste trabalho até aqui foi a construcao de
modelos efetivos que descrevessem a matéria densa a partir de teorias de
campo efetivas em substituicdes a QCD que, embora seja a teoria mais fun-
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damental para esse contexto, é insoltivel. Assim, foram obtidas as equa-
¢oes de estado (EoS) para a matéria hadronica, a partir do modelo NLWM,
e para a matéria estranha, do modelo de sacola do MIT. Essas EoS estao re-
presentadas no final deste capitulo, ja levando em conta todas as condi¢des
de equilibrio discutidas acima. Passar da micro para a macrofisica exige,
entdo, que se submeta as EoS que descrevem a matéria densa as condicoes
de equilibrio mecanico (ou hidrostatico), pois entende-se que as estrelas
compactas sao objetos suficientemente estdveis em sua estrutura interna.
Deve-se, portanto, determinar a relagdo entre forca gravitacional e
pressdo de degenerescéncia da matéria no interior da estrela na situacdo
de equilibrio. Estrelas compactas sdo corpos cujo campo gravitacional é
extremamente intenso, de maneira que a relacao de equilibrio deve ser es-
tabelecida no ambito da relatividade geral. Nesse contexto, a maneira com
que a geometria do espago-tempo e seu contetido de matéria-energia se
correlacionam é ditada pela Equacdao de Campo de Einstein,

1
Ry — zRgW =81T v, (4.10)

onde R,y € o “tensor de curvatura de Ricci”, R € a “curvatura escalar”, g,
€ o tensor métrico e 9,y € 0 tensor energia-momento, que vem a ser, neste
caso, o tensor energia-momento para um fluido ideal em equilibrio (Eq. 2.6),
pois o espaco-tempo é plano na escala de distancia da interacao entre as
particulas.

Destarte, a condicao de equilibrio hidrostético relativistico decorre
da solucdo de (4.10) para o interior de um objeto esférico estdtico, que em-
prega a chamada “métrica de Schwarzschild”, definida pelo elemento de

linha .
) )
2mIn | 42 4 22, @.11)

ds? = - di? + |1-

onde m(r) é a “massa gravitacional” interna a esfera de raio r (MISNER;
THORNE; WHEELER, 1973). Pode-de determinar ¢ (r) tomando proveito
das simetrias do problema, que também permitem, em conjunto com o
tensor energia-momento para um fluido ideal (2.6), reescrever (4.11) na
forma da equacao diferencial

3
P _ [e(r)+P(N)] [m(r) +4nr P(r)]’ 412)
dr rr—2m(r)]

onde a massa gravitational é

m(r) =f dr'amre(r'), (4.13)
0
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e g(r) e P(r) sdo a densidade de energia e a pressdo na camada esférica de
raio r. A equacao para o equilibrio hidrostatico relativistico (4.12) é cha-
mada de Equacdo de Tolman-Oppenheimer-Volkoff (TOV)!, e foi obtida
simultaneamente por Tolman (1939) e Oppenheimer e Volkoff (1939).

Comparando-se a TOV com seu andlogo cldssico, a equagdo de equi-
librio hidrostatico newtoniano,

db_ _emmin) (4.14)
dr r2

nota-se que a pressdo aumenta muito mais rapidamente no caso relativis-
tico, i.e., arelatividade geral prevé que objetos esféricos estaciondrios estao
sujeitos a forcas gravitacionais mais intensas do que o previsto pela gravi-
tacdo newtoniana, o que sugere que situacées tomadas como estaveis pela
descricao classica podem entrar em colapso se efeitos relativisticos forem
levados em conta (MISNER; THORNE; WHEELER, 1973).

Esse objeto serd percebido por um observador distante como pos-
suindo um raio r = R, definido a partir da condi¢ao de contorno P(R) =0,
e uma massa gravitacional M = m(R), dada por (4.13). Também sdo im-
portantes outras condicdes de contorno, como m(0) = 0 e as definicdes de
pressao central e densidade de energia central,

P0) =P, e £(0) =¢,. (4.15)

Pode-se identificar que a equacdo (4.12) divergird para oraio Rg = 2M, cha-
mado de “raio de Schwarzschild”, que representa o raio minimo que a es-
trela pode ter, dada sua massa, para que sua pressao interna seja capaz de
contrabalancear a gravidade e evitar o colapso gravitacional do objeto em
um buraco negro.

A solucao da TOV parte das equacdes de estado, que ditam o com-
portamento de P e € para a matéria constituinte da estrela, porém a equa-
¢do (4.12) é exatamente soluciondvel para poucos casos de EoS. Numeri-
camente?, a solucdo é feita a partir de uma densidade de energia central
€. e da obtencao do gradiente de pressdo e, consequentemente dos valo-
res seguintes de €(r). Esse procedimento repete-se iterativamente até que
a superficie da estrela, onde a pressao € nula, no raio que corresponde ao
raio da estrela, P(R) = 0. Resolvendo-se a TOV para diferentes valores de
densidade de energia central ¢, chega-se aos resultados correspondentes

1Ha diversas variacGes dessa nomenclatura na literatura, como ‘equagio OV’ ou ‘equagdes
TOV/OV’, no plural, se referindo a (4.12) e (4.13) em conjunto. Para uma interessante e deta-
lhada discussao sobre isso, vide Semiz (2016).

20 algoritmo utilizado para a solugio da TOV neste trabalho foi elaborado e cordialmente
disponibilizado pelo professor Marcelo Chiapparini (DFT-UERY]).
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auma familia de estrelas possiveis para a dada EoS, que estd ilustrada atra-
vés de um diagrama da massa gravitacional versus o raio da estrela, para as
EoS consideradas neste trabalho, na secao seguinte.

Um caso interessante, por possuir solucdo analitica exata, € a es-
trela constituida de matéria incompressivel, isto é, com &(r) = &, cons-
tante. Para esse caso, a solucdo da TOV leva a relacdo

(4.16)

2M (pc+gc )2
R 3P +¢.

Como a densidade é constante, a inclusdo de uma maior massa implica no
aumento do raio e da pressdo central. Assim, para a maior massa possivel
para essa estrela, a densidade de energia serd desprezivel frente a pressao,

de maneira que se obtém
R 9

Rs > 8 (4.17)
que determina que o menor raio estavel que estrelas deste tipo podem ter
é ligeiramente maior que o raio de Schwarzschild (WEINBERG, 1972).

Determinar solucdes em equilibrio hidrostdtico para a TOV ndo as-
segura por si s6 a estabilidade da estrela compacta. A questdo da estabili-
dade de estrelas de néutrons é tratada em detalhe em Glendenning (2000) e
Weber et al. (2007), e ndo serd trata em grande detalhe neste trabalho. Con-
tudo, é importante para a correta interpretagdo dos diagramas massa-raio
que se compreenda em que condi¢cdes o equilibrio pode ser reestabelecido
apos as estrelas serem retiradas dessa situacdo. Analisando o comporta-
mento esperado para as solugées da TOV para uma estrela de massa M e
energia central €., nota-se que (i) se a estrela é comprimida, sua densidade
central aumenta para um valor ¢/, > ¢;, de modo que a pressdo na nova
configuragdo deve ser suficiente para se sobrepor a gravidade, fazendo a
estrela retornar a seu estado inicial de equilibrio, o que s6 ocorrerd se a
massa M’, que a estrela deveria possuir para que estivesse em equilibrio
na configuragéo ¢/, for maior que a massa inicial M, e (ii) se a estrela so-
frer uma expansdo, sua densidade central diminui para um valor €}, < €,
de modo que a atracao gravitacional da estrela deve superar a pressao, fa-
zendo a estrela contrair e retornar a configuracdo inicial, o que demanda
que a massa M’, que a estrela teria na nova configuracao se estivesse em
equilibrio, seja menor que a massa inicial M. Dessas duas situacoes, pode-
se perceber que

dM

de,

é uma condicao necessdria as solucoes estaveis da TOV (GOMES, 2011). As

>0 (4.18)
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solucdes instaveis podem ser percebidas nos diagramas massa-raio a partir
do ponto em que a massa e o raio passam a diminuir com o aumento da
densidade de energia central.

Por fim, para a completa descricao das estrelas compactas como ob-
jetos em equilibrio hidrostatico relativistico constituidos de matéria de ha-
drons/quarks, é conveniente definir outra propriedade relevante. Percebe-
se que a massa definida por (4.13), quando r = R, é a massa gravitacional,
que considera ndao apenas a massa das particulas mas também, devido a
equivaléncia massa-energia, a energia interna da matéria e o potencial de
ligacdo gravitacional. Para se obter a “massa barionica” da estrela, basta
‘contar’ o nimero de bdrions da estrela a partir da densidade de ntimero
bariénico (Egs. 2.51 e 3.18),

My = f 7 p. (4.19)
14

Como se estd integrando sobre o volume em um espaco-tempo curvo, d¥
é o chamado “elemento de volume préprio”, dado por

=2

2m |-y, (4.20)

r

AV =4anr?|1-

para o caso da métrica de Schwarzschild (MISNER; THORNE; WHEELER,
1973). Assim, a massa baridnica, também chamada de “ntimero baridénico”,
da estrela é determinada pela equacao

1- r2p(r). 4.21)

2m(r) ] -

R
Mb:4n/ dr
0 r

4.3 RESULTADOS

As discussoes apresentadas até aqui permitem descrever satisfato-
riamente estrelas compactas, sejam elas de néutron, de hiperon ou estra-
nhas, a partir de sua matéria constituinte. Os resultados preliminares, re-
obtidos com base nessas discussdes e apresentados na sequéncia, estao de
acordo com o apresentado na literatura e servirdo de base para a subse-
quente investigacdo sobre a hip6tese de transicao de fase em estrelas com-
pactas, objetivo principal do presente trabalho.

Na Figura 10 estdo representadas as Equacdes de Estado para a ma-
téria hadronica, obtidas através do modelo NLWM com a parametrizagdes
IU-FSU, FSUGOLD e NL3wp, adicionadas a EoS BPS para a regido de bai-
xas densidades, considerando apenas os nucleons (p, n) ou todos os bdri-
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ons do octeto bari6nico (8B), e para a matéria estranha, obtidas pelo mo-
delo de sacola do MIT, considerando os valores da bag no limite inferior
(MIT-148) e superior (MIT-158) da janela de estabilidade. As condigdes
de equilibrio foram levadas em conta nos célculos® das EoS, e a linha di-
agonal P = ¢ na Figura 10 marca o limite de “dureza” das EoS para que a
causalidade relativistica seja respeitada, uma vez que a velocidade do som
em um meio relativistico adiabdtico é dada por

_op

Us-&»

(4.22)
exclusivamente em funcao da EoS (KHUNTIA et al., 2016). Como nenhum
sinal pode ser mais veloz que a luz (lembrando que ¢ = 1 no sistema de
unidades aqui adotado), impde-se este limite.

Figura 10 — Equacgbes de Estado para matérias hadronica e estranha, com
condicoes de equilibrio. Para a matéria hadronica, curvas tracejadas in-
dicam matéria constituida de nucleons e curvas sélidas indicam matéria
com os oito bérions. Alinha P = € representa o limite de causalidade.
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30s algoritmos utilizados para a solucdo numérica dos sistemas de equacdes que definem
as EoS neste trabalho foram elaborados e cordialmente disponibilizados pelos professores
Constanca Providéncia (DF-Universidade de Coimbra), Débora Peres Menezes (DF-UFSC) e
Marcelo Chiapparini (DFT-UER]).
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As Figuras 11 e 12 representam informacoes obtidas da solucdo da
TOV a partir das EoS da Figura 10, sendo respectivamente o diagrama massa-
raio para as familias estdveis de estrelas compactas e a comparacao entre
as massas gravitational e barionica destes objetos. Nas duas figuras, as li-
nhas horizontais tracejadas representam os limitantes observacionais. De
cima para baixo, as duas primeiras delimitam a banda 1.93 < M/ M, < 2.05,
que contém as massas dos pulsares super-massivos PSR J1614-2230 e PSR
J0348+0432, e a terceira denota o limite de Chandrasekhar M = 1.4 M.

Figura 11 — Diagrama massa-raio para as familias estaveis de estrelas com-
pactas, obtidas pela solu¢cao da TOV com as EoS das matérias hadrénica e
estranha. Para estrelas hadronica, curvas tracejadas indicam objetos cons-
tituidos de nucleons e curvas s6lidas indicam objetos que contém os oito
bérions. As linhas tracejadas representam os limitantes observacionais.
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Por fim, as tabelas 5 e 6 apresentam as principais caracteristicas fi-
sicas e observacionais obtidas para estrelas de néutrons, quando conside-
radas as parametrizagoes discutidas aqui, e para estrelas de quark (condi-
cionando em todos os casos a matéria constituinte a neutralidade de carga
e ao equilibrio ). Como a parametrizacdo FSUGOLD néo é capaz de sus-
tentar uma estrela de hiperon com massa superior a 1.4 Mo, ela ndo serad
mais considerada nas discussdes deste trabalho.

Figura 12 — Massa gravitacional versus massa barionica para estrelas com-
pactas, obtidas pela solu¢ao da TOV com as EoS das matérias hadronica
e estranha. Para estrelas hadronicas, curvas tracejadas indicam objetos
constituidos de nucleons e curvas sdlidas indicam objetos que contém os
oito bérions.
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Tabela 5 - Principais caracteristicas de estrelas de néutrons, quando con-
sideradas as parametrizagdes IU-FSU, FSUGOLD e NL3wp. Aqui, R é o
raio, P, é a pressao central e ¢, é a densidade de energia central da estrela
de massa maxima descrita pelo modelo, M4 (em My), € R; 4 denota o
raio de uma estrela de néutron cuja massa é a do limite de Chandrasekhar.

Os raios sdo dados em km, P, e . sdo dados em fm™ e, entre parénteses,
em MeV/fm?3.

IU-FSU FSUGOLD NL3wp
(p,n) (8H) (p,n) (8H) (p,n) (8H)
Mmax | 1.977 1564 1.754 1369  2.767  2.266
R 1144 1118 1096 1091 1320 1335
» 1.774  1.194 1.677 1.027 2303  1.046
¢ | (350.00 (235.6) (330.9) (202.6) (454.4) (206.3)
. 6.165 6.438 6.839 6.706 4.500  3.746
© | (1216) (1270) (1349) (1323) (887.9) (739.1)
R4 | 1292 1251 1252 - 1455  14.52

Tabela 6 — Principais caracteristicas de estrelas estranhas, quando conside-
rado o modelo de sacola do MIT com os parametros MIT-148 e MIT-158.
As unidades sdo as mesmas da Tabela 5.

| MIT-148 MIT-158

Mmax 1.705 1.538
R 9.463 8.462
p 2.135 2.660
¢ (421.2) (524.8)

. 8.052 10.25

¢ (1588) (2022)
Ry 9.892 8.945
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5 DINAMICA DAS TRANSICOES DE FASE

O comportamento do gréfico que representa a relacao entre as mas-
sas gravitacional e barionica (Fig. 12) sugere uma interessante possibili-
dade. A conversdo de uma estrela hadrénica em uma estrela de quarks es-
tranha é energeticamente permitida, dado que a curva para estrelas hadro-
nicas é aqui sempre superior a das estrelas estranhas. Isso estd de acordo
hipétese de Bodmer-Witten, que afirma que a matéria estranha é o estado
fundamental da matéria em altas densidades, e implica que a conversdo da
matéria hadronica de uma estrela de néutron em matéria de quarks des-
confinados de uma estrela estranha liberard uma quantidade de energia
dada, via equivaléncia massa-energia, pela diferenca entre as massas gra-
vitacionais dos estados final e inicial.

Desde que haja algum processo que permita a transicdo entre as fa-
ses hadronica e de quarks desconfinados, esta deve acontecer em interva-
los de tempo tipicos da interagdo forte, que é muitas ordens de magnitude
menor do que a escala de tempo da interacdo fraca (GRIFFITHS, 2008).
Decorre que o sabor deve ser uma carga conservada durante a transi¢do de
fase, o que determina completamente a composicao da fase de quarks da
estrela final a partir da matéria hadronica em equilibrio 8 da estrela inicial
através do vinculo

1
Y= g;anJ/B, (5.1)

onde as densidades relativas de ntimero barionico y; = p;/p estdo relaci-
onadas pelo numero ng,p de quarks de sabor g constituintes do bérion B
(OLESEN; MADSEN, 1994). Tratando-se de processos de conversao estati-
cos, i.e., onde ndo ha perda ou acrecdo de matéria, implica-se também a
conservacao da massa barionica total e do niimero leptdnico, que conse-
quentemente preserva a neutralidade elétrica.

Assim sendo, estabelece-se que a matéria hadronica eletricamente
neutra e em equilibrio quimico (“fase H”) é metaestavel e, ao menos sob
certas circunstancias, sofrerd uma transicdo para uma fase de quarks des-
confinados, energeticamente favorecida. Devido a imposicdo (5.1), esta
matéria nao estard em equilibrio 8 (“fase Q*”, estendendo essa notacdo ao
modelo que viola o equilibrio f em prol da conservagado de sabor). Entdo, o
equilibrio f§ serd prontamente reestabelecido pela matéria de quarks atra-
vés do processo Urca, atingido por fim o estado de menor energia na forma
da “fase Q”.
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5.1 TRANSICAO DE FASE DE PRIMEIRA ORDEM

No ambito da termodinamica, o conceito de “fase” se refere a uma
forma da matéria homogénea se apresentar quanto a composicdo quimica
e ao estado fisico. Um sistema pode apresentar transicoes (mudanca das
propriedades do sistema) ou coexisténcia entre duas ou mais fases, de ma-
neira que cada fase pode ser entendida como um sub-estado do sistema
termodinamico total. Assim sendo, a energia interna pode ser determinada
das quantidades extensivas S, V, N, ..., N¢, através da “relacao fundamen-
tal da termodinamica”,

C
U=TS—PV+) uNj, (5.2)
i=1

Ainda, o equilibrio termodinamico entre as P fases de um sistema consti-
tuido de C componentes implica em

TO =T@ =...= TP (equilibrio térmico),
PW =p@ =...= p®)  (equilibrio mecanico), (5.3)
p =p®=...= " (equilibrio quimico),

onde o indice (f) denota a f-ésima fase do sistemae i =1,2,...,C (GREI-
NER; NEISE; STOCKER, 1995).

E conveniente ao estudo da transicdo de fase em um sistema, por-
tanto, definir um potencial termodindmico que seja minimizando quando
um sistema alcanca o equilibrio quimico a P e T constantes. Esse potencial
é conhecido e decorre de uma transformada de Legendre de (5.2) de modo
que esta seja funcao de varidveis intensivas, e se trata da “energia livre de
Gibbs’,

GBT)=U+PV-TS. (5.4
A variacao infinitesimal da energia livre de Gibbs é dada por
9
dG=-8SdT+VdP+)_ p;dN;. (5.5)
i=1

Logo, nota-se que este potencial detém a propriedade de se manter cons-
tante durante as transicoes de fase, o que adiciona a exigéncia

GV =g®=...—2g» (5.6)

as condigdes (5.3). Também, processos espontianeos levam a uma diminui-
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¢do de G ao passo que processos que tenham por resultado um aumento
na energia livre de Gibbs sdo ndo espontineos, e demandam a aplicagdo
de trabalho ou calor externos.

Como qualquer outro potencial termodindmico, as demais grande-
zas termodindmicas de interesse podem ser escritas a partir da energia li-
vre de Gibbs, e.g.,

0
S:—LE) , (5.7)
GT PN;
0G
V:L—) , (5.8)
oP T,N;
¢ 0G
i:—( ) . (5.9)
ON; T,PNjzi

Também, para processos em sistemas macroscépicos homogéneos em que

se mantenham constantes P e T, como ocorre em transicoes de fase, identifica-
se de (5.5) que o potencial quimico pode ser identificado com a energia
livre de Gibbs por particula nestes casos (BRACHMAN, 1954), i.e.,

G(P.T)
W T) =

=gBT1). (5.10)

Para a transicdo entre as fases H e Q*, consideradas homogenea-
mente constituidas dos entes coletivos “hddrons” e “quarks”, pode-se tra-
duzir as condic¢des (5.3) e (5.6) em

T =7@) =,
p = pQ) = p (5.11)
p ™ Py, T) = (@) (Py, T) = po,
onde, para f ={H,Q"},

e 4 p) _ T
A0 ’

p) = (5.12)

em que e, p() e p(f ) sdo a densidade de energia total, pressao e densi-
dade de nimero, obtidos pelo modelo efetivo adequado para a matéria na
dada fase, e s() é a densidade de entropia total (BOMBACI; LOGOTETA,
2017).

Considera-se aqui que o objeto estd a T = 0 mesmo durante a tran-
sicdo de fase, o que deixa indeterminado apenas os valores de Py e yp em
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Figura 13 — Relacao entre a pressao e o potencial quimico para as fases ha-
dronica e de quarks desconfinados, respectivamente descritas pelo modelo
NIWM na parametrizacdo I[U-FSU e pelo modelo de sacola do MIT*.
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que as demais condi¢oes de (5.11) sdo satisfeitas a partir das EoS de cada
fase. Como as caracteristicas da matéria densa antes e depois da conver-
sdo nao podem ser obtidas a partir da teoria fundamental para o regime
cromodinamico, hd uma certa liberdade na constru¢ao dos modelos para
as fases individuais. Mesmo dentre os modelos considerados adequados,
a condi¢ao u') = p(Q*) pode ser ou nao satisfeita, dependendo do par de
modelos (ou parametrizagdes) empregado na descricao das fases He Q*. A
Figura 13 representa o procedimento para a verificacdo desta condicao de
coexisténcia de fases. Em 13 nota-se que a condicdo de coexisténcia nao
é satisfeita se considerado B = 148 MeV para a matéria estranha, o que
ocorre para B'" =158 MeV, como em 13. A Tabela 7 sumariza os resulta-
dos encontrados para os demais pares de modelos descritivos considera-
dos neste trabalho.

Tabela 7 — Valores de pg e Py em que as condicdes de coexisténcia de fases
(5.11) sao satisfeitas para cada par de modelos descritivos das fases H e Q*,
aT=0.

[ TU-FSU NL3wp
MIT*-148 co?x?;)t;fcia Cotli\]X?SOtngia
MIT*-153 gs N 113126 ﬁﬁ i g?sﬁl.i
MIT*-158 53:31?%%1 53:71.(4)111%
it 1| o <o
=1212 =1
MIT*-168 gsz 97.32 Iﬁtg= lf(ﬁ%

As transi¢oes de fase podem ser classificadas de acordo com o com-
portamento das derivadas da energia livre de Gibbs. Casos em que alguma
derivada primeira de G em relacdo a uma varidvel intensiva, como a entro-
pia (Eq. 5.7), apresenta uma descontinuidade sdo chamados de “transicoes
de fase de primeira ordem”. Nestes processos haverd absorcao ou perda de
energia, na forma de calor latente, ao longo da transicdo. Também havera
o surgimento de uma “fase mista” durante o processo, devido ao atendi-
mento das condic¢des de coexisténcia de fases (PANDA; MENEZES; PROVI-
DENCIA, 2004). J4 processos em que apenas alguma derivada segunda de
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G, e.g., 0 “calor especifico” ou a “compressibilidade”, respectivamente

C —T(ﬁ) __T(aZ_G) (5.13)
P="\ar), " larZ), '
(&
oo L (GV) _ 1 (GZG) 5.14)
~vier); vl\erz);’ ‘

é descontinua (ou divergente), sio chamados de “transicoes de fase de se-
gunda ordem”. Para estes casos, as propriedades termodindmicas variam
continuamente durante a transi¢cao ao longo de todo o sistema e nao sera
permitido o surgimento de uma fase mista. Transicoes deste tipo ocorrem
no contexto da supercondutividade com a “transi¢do-A", ou do ferromag-
netismo (GREINER; NEISE; STOCKER, 1995).

Sugere-se na literatura que hé transicoes de segunda ordem no di-
agrama de fases da QCD (vide Figura 6), pois a “transicao quiral” que se
acredita ocorrer a baixas temperaturas e altas densidades apresenta carac-
teristicas desta classe de processos (RAJAGOPAL; WILCZEK, 1993). Con-
tudo, no presente trabalho, a transicdo de desconfinamento entre as fases
hadronica e de quarks podera ser descrita apenas como uma tradi¢do de
fase de primeira ordem. Isso se d4 porque os modelos efetivos aqui empre-
gados para descrever as fases (NLWM para a fase H e o modelo de sacola
do MIT* para a fase Q*) nao contém na sua construcao informacoes sobre
a quiralidade’.

5.2 NUCLEAGAO

O surgimento de uma nova fase termodindmica em um sistema em
equilibrio metaestéavel através de uma transicao de fase de primeira ordem
se da através do processo de “nucleagao”. Esse tipo de fenomeno foi ob-
servado pela primeira vez por Christiaan Huygens, em 1662, porém s6 foi
razoavelmente bem compreendido a partir dos trabalhos de Volmer e We-
ber (1925) e Becker e Doring (1935). Atualmente, o fendmeno da nucleacao
é um processo relevante tanto tedrica quanto experimental e tecnologica-
mente, sendo aplicada em ramos que vao da cosmologia, passando pela
meteorologia e por sistemas biolégicos, até a metalurgia (MARIS, 2006).

Um sistema é dito metaestdvel se o valor de sua energia livre estd

1Uma descricdo deste tipo de transicdo exigiria o emprego de modelos relativisticos mais
sofisticados, que abrangessem esta caracteristica da QCD, como, e.g., 0 modelo Nambu-Jona-
Lasinio (NJL) para a fase de quarks desconfinados e sua versao estendida (eNJL) para a maté-
ria hadroénica, vide Nambu e Jona-Lasinio (1961a, 1961b) e Pais, Menezes e Providéncia (2016).
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em um minimo local, de modo que permaneca estavel para flutuacées pe-
quenas em seus parametros, mas que esteja separado do estado funda-
mental verdadeiro por uma “barreira de potencial” que permite ao sistema
permanecer neste estado mais energético por um longo periodo de tempo
(KOCH, 1984). A transicao para o estado mais fundamental e estével, ocor-
rerd a partir de flutuacdes espacialmente localizadas na matéria metaes-
tavel, que levam ao surgimento de regides de matéria na fase energetica-
mente favorecida e, sob certos critérios, a subsequente conversao de todo
o sistema para esta fase.

Figura 14 — Estados de um sistema durante o processo de formag¢do de um
nucleo da nova fase. Na situacdo 1 (esquerda) o sistema é constituido ex-
clusivamente de particulas na fase metaestavel (inicial), e na situagao 2 (di-
reita) formou-se um aglomerado de n’ particulas na fase estavel (final).

N N-n'

n

Situagdo 1 Situacéo 2

Tratando-se o sistema como a mistura de duas fases separadas por
uma superficie matemadtica nitida, pode-se determinar o custo energético
para a formacgdo de uma “ntcleo” (ou “bolha”) de matéria na fase estével
a partir da matéria na fase metaestdvel. Este processo estd representado
na Figura 14, e a deduc¢do vai como segue. Seja um sistema homogéneo
constituido de N particulas (também chamadas “monémeros”), sua ener-
gia livre na situacao 1, a partir de (5.10), pode ser escrita como

GY = Ny;, (5.15)

onde p; é o potencial quimico da fase metaestdvel. Por sua vez, na situagdo
2 ha n’ mondémeros que se separaram da ‘fase mae’, formando um aglome-
rado de matéria na fase estdvel, de modo que a energia livre do sistema
como um todo serd

G® = (N-n)pi+n'us+Go(n'), (5.16)

onde us € o potencial quimico da fase estavel e Gy (n') é uma energia as-
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sociada a interface entre as fases. Assim, o trabalho necessério a formagao
de uma bolha de n’ monoémeros sera

AG(n')=G? -cW

5.17
=n'Ap+Gy(n'), 6.17)

onde Au = uy — u; deve ser calculado a T e P constantes. Pode-se ainda
argumentar que Gy (n') é proporcional a drea da superficie que envolve o
nucleo, G5 (n') = 0 A(n'), como mostrado em Pasqua (2003).

Figura 15 — Comportamento da energia potencial demandada para a for-
macdo de uma bolha de matéria de quarks na matéria hadronica metaes-
tavel, para diversas pressdes superiores a pressdo de coexisténcia Py, em
MeV/fm3.
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Considerando os ntcleos como esferas de raio r, pode-se rearranjar
(5.17) como

4
U(r) = 37Ps (up—pi)r® +4amor?, (5.18)
onde p ¢ é a densidade barionica do estado final e ¢ € o valor da constante

de tensao superficial na interface entre as fases?, e se desconsiderou cor-
recdes relativisticas associadas a energia de curvatura (BOMBACI; LOGO-

2A notacgdo aqui foi alterada, fazendo AG(n’ ) — 9 (r), pois é mais conveniente doravante
interpretar este custo energético como uma barreira de potencial.
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TETA, 2017). Na Figura 15 esta representado o comportamento da barreira
de potencial para a formacdo de uma bolha de matéria de quarks na maté-
ria hadronica metaestavel. No caso exemplo da figura, modelou-se a fase-
H pela parametrizacdo IU-FSU do NLWM e a fase Q* pelo modelo de sa-
cola do MIT* com B = 158 MeV, e tomou-se ¢ = 30 MeV/fmz.

A constante o estd relacionada a quantidade de energia necesséria
para manter a interface entre as fases hadrénica e de quarks desconfina-
dos, o que consequentemente influencia a descri¢do quantitativa da tran-
sicdo de desconfinamento (HEISELBERG; PETHICK; STAUBO, 1993). Este
é um parametro muito importante porque a ocorréncia ou nao da con-
versdao de fase depende em grande parte do seu valor, embora nédo seja
explicitamente discutida na literatura em muitos casos. Sua magnitude
exata permanece bastante indeterminada, embora existam varias estima-
tivas desse valor para a matéria em regime cromodinamico. Por exem-
plo, hé o procedimento discutido por Menezes e Providéncia (1999) parte
da chamada “aproximacao de superficie fina” considerando apenas maté-
ria hadronica. Mais recentemente, Palhares e Fraga (2010) aplicaram esta
mesma receita a interface hadron-quark, prevendo valores de o da ordem
de 5-15 MeV/fm?. Uma outra proposta para o calculo deste parametro
foi feita por Pinto, Koch e Randrup (2012), partindo de consideragoes geo-
métricas, ja sendo testado na construgdo da fase pasta homogénea e ino-
mogénea (PAIS; MENEZES; PROVIDENCIA, 2016; GRAMS et al., 2017). Em
ambos os casos, o permanece sendo sensivel aos modelos empregados na
sua determinacdo ou a parametros livres a serem avaliados. Para evitar
complicacdes que ndo contribuiriam a discussao principal deste trabalho,
serd considerado o no intervalo 10-50 MeV / f m? usualmente apresentado
na literatura3.

A equacdo (5.18) apresenta uma concorréncia entre os termos volu-
métrico e superficial, e a estabilidade dos nticleos depende de seu raio em
relacao ao raio critico, dado por

20

- (5.19)
of (kr—pi)

Te=

pois processos espontineos levam necessariamente a redugdo da energia
livre de Gibbs do sistema. Bolhas com raio r < r., também chamadas de
“embrides”, sdo instaveis apesar de serem aglomerados de matéria na fase
final favorecida energeticamente, pois seu surgimento e expansao acarre-
tam em um acréscimo da energia livre do sistema. J4 nicleos que pos-

3Embora haja sugestdes de valores maiores, estas serdo desconsideradas, pois quanto
maior o valor de o, mais desfavorecido serd o surgimento de nticleos de matéria estranha
na fase hadrénica.
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suem um raio r > r, sdo estaveis, pois venceram a barreira de potencial
no espaco de configuragdo e podem desencadear a transicao de fase até a
conversdo de toda a matéria do sistema, haja vista que um aumento de seu
raio diminui a energia livre de Gibbs total do sistema, o que faz com que o
processo seja espontaneo.

A energia de ativacao necessaria a formacao de uma bolha de maté-
ria estdvel na fase metaestavel com pressao P > Py pode ser fornecida por
flutuacoes térmicas, ondas de choque, impurezas na matéria constituinte
ou qualquer outro processo que gere variacoes nas propriedades locais do
sistema. OscilacOes estatisticas de origem térmica devem ser dominantes
nos processos de nucleacio a temperatura finita, porém no contexto deste
trabalho, em que se considera T = 0, a formacao deste primeiro ntcleo cri-
tico devera ocorrer exclusivamente em decorréncia de efeitos quanticos,
principalmente o tunelamento.

5.2.1 Teoria de Lifshitz-Kagan

O surgimento do primeiro ntcleo vidvel de raio r > r, na maté-
ria metaestdvel a partir do qual se possibilita o crescimento espontaneo
é energeticamente impossivel no regime sem temperatura se forem consi-
derados apenas fendmenos classicos. Este tipo de processo pode, todavia,
ocorrer através da penetracdo quintica da interface da bolha através da
barreira de potencial, de maneira andloga ao tunelamento de uma parti-
cula por uma regido classicamente proibida.

A teoria quantica da nucleacao foi desenvolvida inicialmente por
Lifshitz e Kagan (1972) e fornece as ferramentas bdsicas para a descri¢cdo
quantitativa do fendmeno, em especial na obten¢do da taxa de formacao
de bolhas e da meia-vida da fase metaestdvel. Tomando como aproxima-
¢do que a taxa 7 de crescimento da bolha é suficientemente menor que a
velocidade do som no meio, ambas as fases podem ser consideradas in-
compressiveis. Também assume-se que o sistema se ajusta adiabatica-
mente as variacoes de r, i.e., ndo hé dissipacdo e o processo é reversivel,
de maneira que a lagrangiana que descreve o crescimento de uma bolha
esférica de raio r pode ser escrita no regime nao-relativistico como

L(r, /) = %J[(r)r'z —Y ), (5.20)

onde

2
(1) =4ns,~(1—ﬂ) r3 (5.21)

pi
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é a massa efetiva da bolha, % (r) é a barreira de potencial (Eq. 5.18) e os
indices i e f se referem outra vez as fases metaestéavel e estdvel, respectiva-
mente (IIDA; SATO, 1998). Aplicando-se a equagdo de Euler-Lagrange (Eq.
1.9) a lagrangiana (5.20) , se obtém a equacao de movimento que descreve
a dindmica da interface do nticleo,

2
Ei(l—%) (rf+§f2)+2702pf(pf—pi). (5.22)
Salvo diferencas de construcgéo, a equacdo (5.22) é idéntica a Equagao de
Rayleigh-Plesset, que descreve o comportamento de uma bolha de gas em
um liquido ideal, muito importante no contexto da fluidodinamica (ONUKI,
2002).

No caso da barreira de potencial possuir uma altura %y = % (r¢)
comparavel a energia de repouso da bolha critica, que é igual a . (r.) c?
no sistema de unidades padrao, empregado doravante até o fim desta se-
¢ao, os efeitos da relatividade restrita devem ser levados em conta. Sendo
assim, a lagrangiana (5.20) deve ser reescrita como

\2

L(r, 7) = — M (r)c? 1—(% F M)V =AU, (5.23)

onde % (r) e 4 (r) seguem dados pelas equacdes (5.18) e (5.21). A Equagao
de Hamilton-Jacobi que decorre de (5.23) pode entdo ser escrita como

8S\? , [0S 2 2
—| - —+%—Mcz) —(c*) =0, 5.24
L R L s
onde S(r, t) é aacgdo associada a lagrangiana em questao (GOLDSTEIN; PO-
OLE; SAFKO, 2001).

Por fim, é possivel realizar a quantizacdo da equacdo acima, que
descreve a dindmica da interface do ntcleo, substituindo, como € de praxe,

a acdo S pelo operador
R 0
S=—-ih—.
or
Assim, possibilita-se reescrever a expressao (5.24) através da “aproxima-
¢do eikonal” como uma equacgio independente do tempo para a funcao de

onda y(r),

2

0
—hzczﬁﬂ%—b*) (2> +E-U)|w=0, (5.25)
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a qual estd associada uma energia E (LOPES, 2006). Pode-se identificar
(5.25) como uma equacio tipo-Schrédinger (vide a Eq. 2.9, na sua versdo
independente do tempo), 0 que permite empregar a aproximacao semi-
classica de Wentzel-Kramers-Brillouin a sua solu¢do (SAKURAI, 1994; IIDA;
SATO, 1998). Destarte, um conjunto de equac¢des que permitem a determi-
nacao da taxa de formacao de bolhas e da meia-vida da fase metaestavel é
derivado a partir deste formalismo para a nucleagdo no regime sem tem-
peratura, que constituem a versdo relativistica da teoria de Lifshitz-Kagan,
detalhados na sequéncia.

A energia de ponto zero da bolha, que é tomada como estando no
estado fundamental, ligada em torno de R = 0, é denotada como Ej e pode
ser determinada pela regra de quantizacao de Bohr

3
I(Ep) =2n (mo + Z) n, (5.26)

em que I(E) é aacdo de ponto zero da oscilacio,

2 r—
I(E) = —f dr\/(Zﬂc2+E—%) (E-), (5.27)
cJo
e my € o inteiro definido como
I(E,;i 1
mo = { (27’;2”) + ZJ : (5.28)

onde | | representa a funcao piso e E,;;; € o menor valor de E para que a
condicdo
2P +E-U=0

seja satisfeita para qualquer r, i.e., o limite inferior para os valores de ener-

gia em que ocorrem estados de energia positiva. A partir disso, pode-se
definir a frequéncia v, de oscilagao para a interface da bolha como

L _of

vo'l=op (5.29)

tomada no ponto E = Ey. De maneira similar, a probabilidade py de que
ocorra a penetracao na barreira segue da agdo sob o potencial, a saber,

2 [
A(E) = —f dr\/(zdm2+E—%) (% - E), (5.30)
CJr_

e é definida como

(5.31)

A(Eo) ]

po=exp|-—
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Ainda, nas expressoes para I e Aacima, r_ (r4) representa o menor (maior)
raio para que % (r+) = E, chamados “pontos de retorno cldssico”, que de-
limitam a regido classicamente proibida sob a barreira de potencial (IIDA;
SATO, 1998). Deseja-se salientar a similaridade das equacdes (5.27) e (5.30)
com as equacdes tipicamente encontradas no contexto do tunelamento,
como era esperado, vide, e.g., Gamow (1928).

Com os resultados (5.26-5.31) em maos, pode-se finalmente calcu-
lar o tempo de nucleagdo 7 a partir de

T= (chopo)_l , (5.32)

onde N, é o nimero de centros de formacao de bolhas. Considera-se que o
processo de nucleagdo ocorra na parte central da estrela de néutron meta-
estavel (R < 100 m), onde os valores das varidveis das EoS podem ser con-
sideradas constantes e iguais aos valores centrais na estrela. Embora haja
incerteza de uma ou duas ordens de grandeza em seu valor, optou-se por
empregar N, = 10*® em concordancia com a bibliografia consultada (IIDA;
SATO, 1998; BOMBACI; LOGOTETA, 2017).

Durante o crescimento da bolha, a descontinuidade entre as den-
sidades das fases H e Q* gera um fluxo de massa no meio que circunda o
ntcleo. No desenvolvimento acima, considerou-se as condicdes de con-
torno da bolha na obtenc¢do da expressdo para o campo de velocidades da
matéria no entorno do ntcleo,

o(r') = (1_ﬂ)f(1,)2, (5.33)
Pi r

para r’ maiores que o raio da bolha r e ¢(r') = 0 dentro da regido da bolha.
Nas aproximacoes consideradas, tomou-se o campo (5.33) exclusivamente
a partir de sua componente radial, desconsiderando voértices, e assumiu-se
que os valores de ¢ sao pequenos o suficiente para dispensar uma abor-
dagem relativistica do mesmo. Ainda, nota-se que a aplicacdo do limite
¢ — oo as equacoes (5.27) e (5.30) retorna a versdo ndo-relativistica da teo-
ria de Lifshitz-Kagan.

5.3 RESULTADOS

Em se analisando o comportamento das EoS para as fases H e Q*
(Fig. 10) e a equacdo (5.18) para a barreira de potencial, nota-se que o tu-
nelamento por esta barreira entre as fases, que possibilita o surgimento
do ntcleo de matéria estranha no meio de matéria hadronica metaestavel,



90

demanda uma sobrepressao
AP=P-Py>0 (5.34)

em relacdo a pressdo de coexisténcia das fases Py. Quanto maior for esta
sobrepressao, menos opaca serd a barreira a ser tunelada e mais facil serda
a nucleacdo da primeira bolha de matéria na fase Q*. Aplicando-se a te-
oria da nucleacgao a descricdo de estrelas compactas, esse fato equivale a
afirmar que estrelas de hiperon que sustentem uma pressao central P, que
exceda Py ‘decairao’ em estrelas estranhas, com o desconfinamento dos
quarks constituindo a transicdo entre as fases H e Q*, como descritas nos
capitulos 2 e 3.

Figura 16 — Relacdo entre a probabilidade de tunelamento e a meia-vida
da fase metaestdvel, considerando a fase Q* descrita por MIT*-153. As
curvas sdélida, tracejada e pontilhada representam os valores de 10, 30 e
50 MeV | f m? para o parametro o, respectivamente.
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Seguindo Bombaci, Parenti e Vidafia (2004), é conveniente definir a
presséo critica P, que é a pressao para qual a meia-vida da fase metaesta-
vel é T =1 ano. A esta pressao estd associada uma massa gravitacional cri-
tica M., de uma estrela hadrénica cuja pressao central é P, = P;,. Como a
pressdo central da estrela é diretamente relacionada a sua massa gravitaci-
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onal, estrelas com M > M,, favorecerdao sobremaneira a ocorréncia da nu-
cleacao, produzindo assim uma meia-vida da fase metaestavel tr < 1 ano. A
partir da afirmacgdo que a conversdao de uma estrela hadrénica em uma es-
trela estranha é altamente improvével para tempos maiores que T = 1 ano,
toma-se entdo M., como uma “massa méxima efetiva” para estrelas ha-
dronicas, em substituicdo ao limite de Tolman-Oppenheimer-Volkoff, no-
tando que, enquanto este Ultimo depende somente da dureza das equa-
¢oes de estado da matéria hadronica, o novo limite depende também da
EoS adotada para a matéria de quarks desconfinados e do parametro o.

Figura 17 — Tempo de nucleacdo 7 como func¢do da pressdo P durante a
transi¢do de fase, considerando o mesmo caso da Figura 16.
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Na Figura 16 estd representado o comportamento da probabilidade
de penetracdo na barreira de potencial com relacdo a meia-vida da fase
metaestdvel, para o caso da fase inicial hadrénica modelada pelas para-
metrizacoes ITU-FSU e NL3wp e a fase final de matéria de quark mode-
lada pelo modelo MIT*-153, conforme o obtido através do formalismo da
teoria de Lifshitz-Kagan (Eqgs. 5.26-5.31). Reitera-se que o parametro pg
representa a probabilidade de ocorrer a penetracdo da interface da bolha
através da barreira de potencial em cada ‘tentativa’ individual de tunela-
mento. Multiplicando-se esta probabilidade pela frequéncia de vibragao
da superficie da bolha vy, que denota lato sensu o nimero de tentativas de
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tunelamento que a superficie realiza por unidade de tempo, e pelo nimero
N, de pontos que potencialmente podem dar origem a um ntcleo, chega-
se ao intervalo de tempo médio 7 para que ocorra a formagao de uma bo-
lha vidvel de matéria estavel na fase metaestdvel. Este tempo necessdrio
para a nucleagdo da primeira bolha de matéria na fase estavel final diminui
abruptamente com pequenos acréscimos da pressao do sistema durante a
transicao de fase, variando de um tempo muitas ordens de grandeza maior
do que a idade do Universo para quase zero em um intervalo de menos de
um por cento em P, como ilustrado na Figura 17. Nos dois gréficos, alinha
tracejada horizontal representa o tempo de nucleacdo de 7 = 1 ano.

Tabela 8 — Principais caracteristicas de estrelas de hiperon para o caso das
condicOes criticas para a nucleacdo, que resultam em uma meia-vida da
fase H metaestavel de T = 1 ano, quando considerada a parametrizacdo
IU-FSU em sua modelagem. Aqui, M., é a massa de uma estrela de hipe-
ron descrita pelo modelo que possua pressao central P, = P.;, em Mo, €
R é o raio da respectiva estrela, e as demais unidades sdo as mesmas apre-
sentadas no texto.
B" g P, €(Pe¢r) M., R
10 | 22.88 296.8 0.989 12.92
153 30 | 3525 381.7 1.173 12.89
50 | 38.86 403.1 1.209 12.86
10 | 42.02 421.0 1.237 12.83
158 30 | 55.76 491.1 1.333 12.67
50 | 59.00 507.3 1.350 12.63
10 | 70.56 565.8 1.402 12.51
163 30 | 81.30 618.1 1.438 12.38
50 | 85.12 636.1 1.448 12.34
10 | 109.8 746.2 1.498 12.09
168 30 | 1221  797.7 1515 11.97
50 | 126.6 816.3 1.521 11.93

Cruzando os resultados obtidos da teoria de Lifshitz-Kagan com as
solucdes da equacao de Tolman-Oppenheimer-Volkoff, apresentadas nos
capitulos anteriores, é possivel determinar as caracteristicas das estrelas
hadronicas que possuem P, = P., e que, portanto, seriam metaestaveis e
estariam no limiar de sustentar uma transicao de fase que as converta em
uma estrela estranha. Como pode-se inferir das equacdes apresentadas na
secdo anterior, essa pressao critica depende nao apenas da modelagem da
fase hadronica, mas também de parametros préprios da teoria da nuclea-
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¢ao e do modelo da fase desconfinada. Estes resultados estdo sumarizados
nas Tabelas 8 e 9, para as diversas combinacoes consideradas neste traba-
lho.

Tabela 9 — Principais caracteristicas de estrelas de hiperon para o mesmo
caso da Tabela 8, quando considerada a parametrizacdo NL3wp.
B" o] Py ePoy) My R
10 | 6.670 166.4 0.597 14.47
153 30 | 19.40 236.6 1.104 14.45
50 | 31.37 285.2 1.419 14.53
10 | 12.15 2034 0.837 14.40
158 30 | 24.42 255.2 1.255 14.49
50 | 35.84 303.0 1.497 14.53
10 | 17.49 299.5 1.043 14.43
163 30 | 29.29 276.0 1376 14.52
50 | 41.41 3233 1.586 14.51
10 | 24.31 254.8 1.252 14.49
168 30 | 35.15 300.5 1.486 14.53
50 | 47.55 3425 1.669 14.48

E possivel perceber desde entdo, como jé esperado, que os resulta-
dos sao fortemente sensiveis ao modelo empregado na descricdo da maté-
ria hadronica e ao valor adotado para a constante de tensao superficial o,
que é uma constante prépria a interface hadron-quark, i.e., independente
dos modelos efetivos empregados aqui. Observando-se a Figura 18, que re-
presenta a pressao critica para a nucleacao P, em funcao da bag adotada
na descricdo da fase Q* final, nota-se que esta dependéncia também leva
em conta a parametrizacdo do modelo de matéria de quarks desconfina-
dos. Como esperado, a pressao critica aumenta com o valor do parametro
da bag, que compensa a pressao de degenerescéncia da matéria estranha.

Colocando, em prol da facilidade de visualizacao, os resultados para
as condicdes de coexisténcia das fases (Tabela 7) na forma de gréfico na
Figura 19, pode-se ver que a pressdo de coexisténcia Py aumenta com o
pardmetro da bag, o que forca um aumento na sobrepressdo para que o
processo de nucleacdo ocorra. Comparando-se esta figura com a anterior,
pode se visualizar que as dependéncias das pressdes de coexisténcia Py e
critica P, com a constante da sacola possuem um comportamento seme-
lhante. Isso permite afirmar que a sobrepressdo necessdria a nucleacao
AP;; = P, — Py independe do valor da bag, um resultado interessante que
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Figura 18 — Relacdo entre a constante de sacola B adotada na descrigdo da
fase Q* e a pressdo critica para a nucleacdo P.,. As curvas slida, trace-
jada e pontilhada representam os valores de 10, 30 e 50 MeV/ f m? para o
parametro o, respectivamente.
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Figura 19 — Relacao entre B e a pressdo de coexisténcia entre as fases Py,
vide Tabela 7.
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aparece se a sobrepressao para a configuracao critica for contrastada com
a constante de sacola ao invés da pressdo critica, como é feito na Figura
20, considerando as pequenas flutuacdes nas curvas como decorrentes de
aproximacoes durante processo numérico computacional. Em outras pa-
lavras, afirma-se que AP, depende apenas do modelo para a matéria ha-
dronica e da constante o, a despeito de resultados extraidos da descri¢ao
da matéria na fase Q* serem incluidos nos célculos da nucleagdo através
das equagdes (5.18) e (5.21), como mostrado na Figura 20.

Figura 20 — Relacdo de constancia entre o parametro de sacola B adotada
na descri¢do da fase Q* e a sobrepressao critica para a nucleacao AP.;. As
curvas sdélida, tracejada e pontilhada representam os valores de 10, 30 e
50 MeV / f m? para o parametro o, respectivamente.
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Embora a complexidade dos algoritmos empregados na obtenc¢éo
dos resultados dificulte uma descricao quantitativa das causas desta “re-
sisténcia a nucleagdo” constante, acredita-se que este fato esteja relacio-
nado a vinculos impostos a equacao de estado da fase Q* em relacao a fase
H durante a transicdo de fases. Essa propriedade de resisténcia a nuclea-
¢do constante nao foi até entdo discutida na literatura. Os resultados dis-
poniveis nao sugeriram explicitamente que a pressao de coexisténcia e a
pressdo de nucleacgdo critica mostram mesma dependéncia do parametro
B de tal modo que AP, seja aproximadamente constante nem que, para
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uma dada EoS para a matéria hadronica, a mesma sobrepressdo acima da
pressdo de coexisténcia resulte em um mesmo tempo de nucleacao inde-
pendentemente da EoS tomada para a matéria de quarks desconfinados.
Verifica-se este comportamento para ambas as parametrizacdes do NLWM
empregadas na descricao da matéria hadronica, contrastadas com modelo
de sacola do MIT adotado como modelo para a matéria estranha, porém,
para que se possa afirmar que essa é uma propriedade das transicoes de fa-
ses da matéria em regime cromodinamico, é necessdria a verificagdo desse
comportamento em outros modelos efetivos mais verossimeis, e.g., que
que considere a interacdo entre quarks e glions de forma mais rigorosa
tanto para a matéria de hddrons quanto de quarks, como proposto por
Kurkela et al. (2014) e Fraga, Kurkela e Vuorinen (2014) respectivamente,
ou que empreguem uma descricdo que leve em conta a quiralidade da ma-
téria cromodinamica.
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6 CONSEQUENCIAS ASTROFISICAS

No contexto das estrelas compactas, a nucleacdo é proposta como
um fenémeno relevante a partir de Baym et al. (1985) e Olesen e Madsen
(1994), com o intuito de esclarecer sob quais circunstancias ocorreria a
transicao entre as fases de hadrons e de quarks desconfinados na evolu-
¢ao estelar, dada a hipétese de Bodmer-Witten da estabilidade da matéria
estranha. A proposta inicial é de que esta transi¢cao de fase ocorreria du-
rante a explosao de supernova, de modo que a energia liberada seria inclu-
sive a responsével pelo empurrdo final que desencadearia o processo de
explosao, e que parece faltar nas simula¢des computacionais destes even-
tos (HORVATH; BENVENUTO, 1988). Outra possibilidade é a de que a for-
macao de estrelas estranhas se dé pela ‘queima lenta’ da matéria em uma
estrela hadrénica metaestavel, desencadeada pela nucleagdo, com a inter-
face de transi¢do se propagando com velocidade menor que a velocidade
do som no meio hadrénico até que toda a fase confinada seja convertida
em matéria estranha. Quanto a viabilidade, as duas propostas ndo sdo a
priori mutuamente excludentes, porém apenas o segundo processo € de-
talhado no presente trabalho, e algumas implica¢des dos resultados obti-
dos anteriormente a astrofisica de estrelas compactas serdo delineadas na
sequéncia.

6.1 SURTOS DE RAIOS-y

Os “surtos de raios-y” (GRBs, de Gamma-Ray Bursts) sdo uma classe
de fendmenos césmicos de alta energia reputados como os mais brilhan-
tes eventos eletromagnéticos que ocorrem no Universo (KATZ, 2002). Eles
podem ser classificados principalmente quanto a duragdo e energias libe-
radas em surtos de raios-y longos (LGRBs, de Long) e curtos (SGRBs, de
Short ou Soft). A energia total liberada nas primeiras centenas de segun-
dos por um LGRB é da ordem de 103 erg, cerca de duas ordens de gran-
deza maior do que o liberado por SGRBs (PIRAN, 2005; GHIRLANDA et al.,
2009). Devido a extraordindria diversidade em termos de duragdo, lumino-
sidade, perfil de emissdo e espectro dos GRBs, quase completamente irres-
tritos em termos de varidveis observacionais, a natureza do fenémeno (ou,
de forma mais plausivel, fenémenos) que causa estes eventos permanece
em certo grau indefinida desde sua primeira observacdo em 1967. Entre os
muitos possiveis progenitores de GRBs, foi proposto que estes possam ser
manifestacdes de uma transi¢cao de fase no interior de estrelas compactas,



98

mais diretamente, da energia liberada na conversdo de uma estrela hadré-
nica metaestdvel em uma estrela estranha (CHENG; DAI, 1996).

Seguindo Bombaci e Datta (2000), assume-se que 0s remanescen-
tes de estrelas massivas sobrevivem aos estdgios iniciais de sua evolucao,
i.e., a explosdo da supernova e ao subsequente resfriamento por deslep-
tonizacdo, como uma estrela hadrénica pura, que depois converte-se em
uma estrela estranha através da transicao de fase desencadeada pela nu-
cleacao. Tomando a conservacao da massa baridénica durante o processo
de conversdo, em analogia a conservacao do ntimero barionico da fisica
de particulas, pode-se calcular a energia liberada em tais processos de de-
caimento a partir da relacdo massa-energia de Einstein, em unidades CGS
explicitamente dada por

AE = (M; — My) x 17.88x 10 erg, (6.1)

onde My representa a massa gravitacional da estrela em unidades de Mo,
denotando com o indice i a estrela inicial, constituida por matéria na fase
H, e com f a estrela final, depois de o equilibrio § ser restabelecido, i.e.,
constituida por matéria em fase Q, sempre tomadas para a mesma massa
bariénica (MENEZES et al., 2006). Na Figura 21, é mostrada a energia li-
berada por este tipo de conversao. Os pontos sobre as curvas ilustram as
estrelas na configuracao critica de nucleacao para o par de modelos es-
pecifico quando o = 30 MeV/fm?. O processo de nucleacgdo é favore-
cido por valores menores do parametro de tensdo superficial. Isso implica
que a configuracao critica tem massas menores para menores o € massas
maiores para maiores valores deste parametro. Assim, os pontos na figura
demarcam a quantidade minima de energia liberada na conversao para o
conjunto de parametros considerado, com a liberacao de energia devendo
acontecer apenas para situacdoes com massas maiores do que a da configu-
racao critica.

Como suposto neste trabalho, estrelas hadrénicas metaestaveis po-
dem ser vistas como progenitores de GRBs, com o processo de conver-
sdo desencadeado pela nucleacdo sendo a fonte da enorme quantidade
de energia desses eventos. Além disso, essa explicacdo sugere uma co-
nexao entre supernovas e GRBs, a chamada “quark-nova’, que acredita-se
produzir surtos de neutrinos e emissdes de ondas gravitacionais em uma
segunda explosdo, retardada em relacao a da supernova (BEREZHIANI et
al., 2003; BOMBACI; LOGOTETA, 2017), e propde uma explicacdo para a
distribuicao bimodal observada das “velocidades de arranque”! dos pulsa-

lou kick, como é chamado o fato observacional de os remanescentes estelares se moverem
com velocidades substancialmente maiores que a da estrela progenitora.
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Figura 21 - Energia liberada pela conversao total de uma estrela hadronica
em uma estrela estranha. Os pontos sobre as curvas representam as es-
trelas na configuracgao critica de nucleacao para o par de modelos quando
o =30 MeV/fm?. As linhas tracejadas horizontais representam valores
observacionais para a energia isotrépica equivalente emitida por alguns
GRBs, vide Tabela 10.
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res (ARZOUMANIAN; CHERNOFF; CORDES, 2002). Estes resultados per-
mitem concluir que é razodvel a hipétese de que a conversao entre uma
estrela hadroénica e estranha seja um possivel progenitor de GRBs, prin-
cipalmente para eventos com energias isotropicas equivalentes na faixa de
05< Eiso/IO53 erg < 4.0, como pode ser visto dos resultados. Ainda, Olinto
(1987) determinou que a interface de ‘queima’ da conversao de fase entre
matéria hadronica e de quarks desconfinados se move com velocidades da
ordem de 5-20 km/s, o que implica em um tempo de conversio total® da
ordem de 0.5-2000 s, englobando assim a duracao tipica de GRBs e contri-
buindo a conclusao apontada.

Tabela 10 — Alguns surtos de raios-y longos (L) e curtos (S) com redshifts
observados z e energias isotropicas equivalentes Ejs, de acordo com Ghir-
landa et al. (2009).

GRB  (tipo) | =z Eiso (x10% erg)

051221 (S) 0.5465 0.03(0.004)
070714 (S) 0.92 0.11(0.01)
080411 (D] 1.03 2.4(0.2)

080605 (L) 1.639 2.53(0.36)
071020 (S) 2.145 1.02(0.15)
080413 (L) 2.433 0.85(0.10)
080810 (D] 3.35 3.9(0.37)

Apesar de fornecer um forte indicativo de que o processo descrito
aqui produza GRBs, estendendo a abordagem puramente energética de
Menezes et al. (2006), ainda hd um grande espago para investigacoes a res-
peito desta relacao. Por exemplo, a metodologia descrita nos capitulos an-
teriores ndo sugere meios de descrever o perfil de emissdo destes eventos.
O fato de grandes redshifts (da ordem de 1.5-3 ou maiores) indicarem GRBs
de origem cosmoldgica também merece consideracdes futuras, pois este
nao é um fator facilmente reconcilidvel com a hip6tese aqui considerada
(KATZ, 2002). Ainda, de acordo com os resultados apresentados, esse tipo
de processo ndo pode fornecer a quantidade de energia emitida por GRBs
mais energéticos como, e.g., os LGRBs de alto redshift 080607 (z = 3.036)
e 080721 (z = 2.591), que liberaram respectivamente 20.0(1.3) x 10°3 erg e
12.0(1.2) x 10°3 erg (GHIRLANDA et al., 2009).

Existem na literatura diversas sugestdes de outros progenitores de

2Nao confundir com a meia-vida da fase metaestavel 7, que é o tempo necessario para que
o processo de conversao seja desencadeado.
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GRBs, como a amplamente aceita hipdtese de que estes se originam da
fusdo de objetos compactos em sistemas bindrios, sejam de duas estrelas
hadrénicas ou de uma estrela hadroénica e um buraco negro (D’AVANZO,
2015). H4 inclusive propostas que relacionam a conversao de estrelas ha-
dronicas em estranhas com GRBs através de outros mecanismos que nao
os discutidos acima. Pérez-Garcia, Daigne e Silk (2013), por exemplo, suge-
rem que essa conversao pode ser desencadeada pela auto-aniquilagao de
matéria escura no interior de estrelas hadronicas, acretada a partir do halo
galdctico. Nao obstante, a grande variedade de caracteristicas de GRBs per-
mitem a coexisténcia uma ampla gama de progenitores que expliquem se-
paradamente cada uma das subclasses de surtos de raios-y, e.g., os GRBs
de altos redshifts.

6.2 EVOLUCAO FINAL DE ESTRELAS MASSIVAS

Em uma perspectiva ortodoxa, o nascimento de pulsares, entendi-
dos como estrelas de néutrons, se dé a partir do colapso de estrelas massi-
vas (M = 8 M) em explosdes de supernova. O mecanismo que faz com que
estas explosdes ocorram ndo é totalmente compreendido, apesar de gran-
des avancos terem ocorrido na tdltima década, motivados pelo desenvol-
vimento de simula¢des mais sofisticadas, especialmente para o transporte
de neutrinos, e por um melhor entendimento da microfisica e do papel das
instabilidades hidrodinamicas no processo (JANKA, 2012). Durante a evo-
lucdo destas estrelas massivas, o processo de fusao cria um ntcleo de ferro
com massa superior a 1.4 My. Como a fusdo do ferro é um processo en-
dotérmico, e a estrela ndo consegue mais contrabalancear a pressao gra-
vitacional com a pressdo de radiacdo uma vez que a fusao nuclear cesse,
fazendo com que a estrela colapse dinamicamente, em uma queda-livre
de cerca de 4 x 103 s que libera grandes quantidades de energia (SHA-
PIRO; TEUKOLSKY, 2007). O ntcleo colapsado teria sua natureza definida,
nessa perspectiva, pela massa do remanescente, tornando-se uma estrela
de néutron se sua massa estiver contida entre os limites de Chandrasekhar
e de Tolman-Oppenheimer-Volkoff (de 1.4 M, até cerca de 3 M) ou um
buraco negro se sua massa exceder este valor (GLENDENNING, 2000).

No entanto, este cendrio € alterado quando a possibilidade de tran-
sicdo de fase entre as matérias hadroénica e estranha é levada em consi-
deragdo. Os resultados oriundos da teoria de Lifshitz-Kagan sugerem que
a existéncia de estrelas de néutrons com massas que excedam um limiar
muito restritivo é desfavorecida, devido a instabilidade da fase H desen-
cadeada pelo processo de nucleagdo. Este limite para a massa de estrelas
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hadrénicas estéveis depende fortemente do conjunto de parametros ado-
tados nos calculos, estando no intervalo de 0.9 < M/ M, < 1.5, para a para-
metrizacdo IU-FSU para a fase H, e na faixa de 0.5 < M/M, < 1.6, para a
NL3wp, como se pode ver dos resultados expostos nas tabelas 8 e 9. Inde-
pendente da escolha do conjunto de pardmetros, apenas estrelas hadroni-
cas com massas ligeiramente maiores que o limite de Chandrasekhar sdo
objetos completamente estéveis.

A necessidade de se empregar modelos efetivos para a descricao de
matéria densa se reflete na forte sensibilidade dos resultados as combina-
¢oes de parametros escolhidos. A inclusao da transicao de fase hadron-
quark na descricao de objetos compactos sugere trés possibilidades para
a natureza dos remanescentes estelares, em substituicao ao quadro deter-
minado unicamente pela massa do remanescente, que resultava em es-
trelas de néutrons ou em buracos negros. Na Figura 22, mostra-se duas
possiveis situacdes relevantes para a relacdo massa-raio de remanescentes
estelares neste novo contexto em que estrelas de néutrons podem ser me-
taestaveis. A familia de estrelas hadronicas é descrita a partir do modelo
NLWM com a parametrizacdo NL3wp para a fase H, e a de estrelas estra-
nhas é obtida considerando o modelo de sacola do MIT com o parametro
da bag B” = 158 MeV, em 22, ou B’ = 168 MeV, em 22, na modelagem
da fase Q. Os ramos tracejados representam as configuracdes instaveis das
estrelas hadroénicas e as estrelas estranhas inacessiveis através do processo
de queima lenta como considerado aqui. Estes possiveis cendrios exigem
uma redefinicao do conceito de massa méaxima da ‘estrela de néutrons’, e
também sugerem meios observacionais de avaliacdo de modelos efetivos.

Mesmo dentre os modelos aprovados por todos os critérios consi-
derados neste trabalho, a condicdo de coexisténcia de fases (Eq. 5.11) pode
ndo ser satisfeita para alguns pares de modelos. Se este for o caso, como o
mostrado na Figura 13, as estrelas hadronicas serdo verdadeiramente esta-
veis e ndo decairao em uma estrela de quarks desconfinados sob nenhuma
condicdo. Neste contexto, retoma-se o quadro ortodoxo da natureza dos
remanescentes estelares, com estes objetos sendo estrelas hadrdnicas se
tiverem massas até o limite de Tolman-Oppenheimer-Volkoff, e sendo bu-
racos negros se forem mais massivos. A observagdo de dois pulsares com
massas da ordem de 2 M,, traca um minimo para o valor deste limite, que
foi considerado na escolha das parametrizacées empregadas neste traba-
lho. Ainda, neste quadro, estrelas estranhas ndo podem ser formadas pelo
processo de queima lenta discutido aqui, o que ndo impossibilita comple-
tamente a existéncia deste tipo de objeto.

A segunda possibilidade consiste no caso ilustrado em 22, em que
os modelos para matérias hadronica e estranha sdo tais que satisfazem a
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Figura 22 — Relacdo massa-raio para as familias de estrelas hadronicas
obtida com a parametrizacdo NL3wp para a fase H e de estrelas estra-
nhas considerando o parametro da sacola (a) B'" =158 MeV e (b) B" =
168 MeV na modelagem da fase Q. As estrelas marcadas com pontos
pretos estdo na configuracdo critica de nucleacdo quando tomado o =
30 MeV/fm? (vide Tabela 9).
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condicdo (5.11). Nesta situacdo, estrelas hadronicas com massas superio-
res a massa critica M., seriam metaestaveis e teriam sua matéria consti-
tuinte convertida em matéria de quarks desconfinados. Contudo, dado o
modelo empregado na descricdo da fase Q, a equacgdo de estado da maté-
ria de quarks nao sustenta estrelas estranhas com massas baridnicas iguais
ou maiores do que a da estrela hadrénica na configuragéo critica de nu-
cleacdo. Isso implica que a fase H serd instavel para estrelas com M = M,
sem que seja possivel a matéria estranha assumir configuragdes mecanica-
mente estdveis para estas massas apos a transicao de fase. Nesse quadro,
todos os remanescentes estelares mais massivos que a configuracao critica
(M,;) seriam buracos negros. Este fato abaixaria a massa minima para bu-
racos negros de origem estelar’, que atualmente considera-se na regiao de
3-5 My, tornando muito mais turva a fronteira entre as massas de estrelas
de néutrons e buracos negros, e dificultando a caracterizacao dos pulsares
supermassivos ja citados. Nestes dois primeiros cendrios, a conversao de
uma estrela hadronica em um buraco negro, desencadeada pela acrecdo
de matéria até que a massa da estrela supere certo limiar (o limite de TOV
no primeiro caso, e M, no segundo), pode servir de progenitor de surtos
de raios-y por algum mecanismo que ndo o discutido na se¢do anterior
(BOMBACI; PARENTI; VIDANA, 2004).

Resta ainda uma terceira possibilidade, representada em 22. Neste
caso, a condicao de coexisténcia de fases é satisfeita e a EoS da matéria es-
tranha sustenta solugées da TOV com massas barionicas iguais ou maiores
do que a da estrela hadronica na configuracao critica, pelo menos até um
certo limite. Assim, estrelas hadrénicas metaestaveis ‘dispoem’ de estrelas
estranhas estdveis em que decair. Neste quadro, possibilita-se a existéncia
de duas familias distintas de estrelas compactas, inclusive permitindo a co-
existéncia de estrelas estranhas de pequeno raio com estrelas hadronicas
de mesma massa gravitacional e com raio maior, ao menos em uma faixa
estreita de massas. Assim, a observacao de dois objetos estelares compac-
tos de mesma massa e raios distintos corroboraria o panorama apresen-
tado neste trabalho, além de impor novas restricdes a escolha de modelos
efetivos para a matéria densa. Ainda, estrelas estranhas mais massivas po-
dem ser produzidas pela acrecdo posterior de massa na estrela de quarks
desconfinados ap6s a conversao, até o limite sustentado pela EoS, além do
qual esta colapsard em um buraco negro. De qualquer forma, as combina-
¢oes de modelos consideradas neste trabalho ndo permitem a descrigdo de

30 melhor candidato ao recorde de buraco negro menos massivo observado é GRO
J0422+32, com massa da ordem de 3.66-4.97 My (GELINO; HARRISON, 2003), embora Kreid-
berg et al. (2012), em andlise posterior, tenham sugerido uma massa ainda menor para este,
da ordem de 2.1 M.
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estrelas compactas de 2 M, sob quaisquer circunstancias em que a transi-
¢ao de desconfinamento da matéria hadronica é permitida.

Portanto, uma nova restricdo astrofisica para as parametrizacoes de
modelos efetivos deve ser adicionada as consideradas em Dutra et al. (2014),
Dutra, Lourenco e Menezes (2016a) e Torres e Menezes (2013). Exige-se
que, para um dado par de modelos para matéria hadrénica confinada e
desconfinada, seja permitida a descri¢ao de estrelas estranhas estaveis com
massas acima do vinculo observacional se a conversao for permitida, como
em 22, ou a descri¢ao de estrelas hadronicas metaestaveis com um M, =
2 M, se ndo for, como em 22. As restriches empiricas empregadas ante-
riormente neste estudo s6 seriam suficientes no primeiro quadro discu-
tido nessa secdo. Contudo, neste quadro impossibilitaria absolutamente
a conversdo de fase, o que nao é razodavel frente aos estudos em torno do
diagrama de fases da QCD.
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7 CONSIDERACOES FINAIS

No presente trabalho, buscou-se descrever pulsares como estrelas
de hadrons ou de quarks desconfinados, em ambos os casos descrevendo
a matéria constituinte destes objetos no contexto dos modelos efetivos re-
lativisticos para a matéria densa, tomando respectivamente o modelo de
Walecka néo-linear e o modelo de sacola do MIT. Os resultados oriundos
deste tipo de modelo dependem fortemente das parametrizacoes conside-
radas, o que demanda a eleicdo de critérios para esta escolha. Optou-se
por parametrizacées do modelo NLWM que foram testadas e aprovadas
em relacdo a propriedades experimentais da matéria nuclear e a restri¢coes
de observagdes astrofisicas, além de se restringir os parametros da bag de
modo que estejam de acordo com a janela de estabilidade para a qual a hi-
poétese de Bodmer-Witten é satisfeita. Analisou-se as equacgdes de estado
resultantes dos modelos efetivos com o objetivo de estabelecer sob quais
condicodes a transicdo de fase entre as matérias hadronica e estranha pode
ocorrer, sendo o processo determinante nessa situacdo a chamada nucle-
acdo quantica. A partir das EoS obtidas, aplicadas de maneira adequada
a descricdo de estrelas compactas, determinou-se o0s critérios para que a
conversdo de estrelas hadronicas e estranhas seja permitida.

Os resultados decorrentes da aplicacdo do formalismo de Lifshitz-
Kagan sugerem que as estrelas hadronicas sao metaestdveis em relacdo ao
decaimento em estrelas estranhas ou em buracos negros para massas gra-
vitacionais superiores a um certo limiar, desde que os modelos emprega-
dos sejam tais que a condi¢do de coexisténcia de fases seja satisfeita. As
meias-vidas das estrelas metaestdveis foram calculadas e empregadas na
redefini¢do do conceito de massa mdaxima de estrelas compactas através
da pressdo critica da nucleacdo. Enquanto o limite de TOV depende ape-
nas da dureza da EoS da matéria hadrénica, a massa da configuracéo cri-
tica para a nucleacao, M., é fortemente sensivel aos parametros adotados
na descricdo de ambas as fases e ao valor da constante de tensao superfi-
cial 0. No entanto, pdde-se ver que a sobrepressao critica AP., = P, — Py
ndo depende do valor da constante da bag adotado na descricdo de ma-
téria de quarks desconfinados. Essa resisténcia constante a nucleacao ha-
via sido discutida na literatura anteriormente, porque de fato ndo é um
comportamento 6bvio. Nada na construc¢ao da teoria indica que a pressao
de coexisténcia e a pressao de nucleagao critica devem mostrar a mesma
dependéncia no parametro B, de modo que AP, seja aproximadamente
constante, nem que, para uma dada EoS hadronica, a mesma sobrepres-
sdo acima da pressdo de coexisténcia resulte no mesmo tempo de nucle-
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acdo independentemente da EoS da matéria estranha. Um entendimento
conceitualmente mais profundo deste fenémeno exige investigacdes pos-
teriores e, para que se possa afirmar que essa é uma propriedade universal
das transi¢coes de fases da matéria em regime cromodinidmico, é necessa-
ria a verificacdo desse comportamento em outros modelos efetivos mais
verossimeis, e.g., que considere a interacao entre quarks e gltions de forma
mais rigorosa ou que empreguem uma descri¢cdo que leve em conta a qui-
ralidade da matéria cromodinamica.

Da descricdo de estrelas compactas a partir dos modelos efetivos,
vé-se que a conversao de uma estrela hadrénica em uma estrela estranha é
energicamente permitida. A hipdtese de surtos de raios-y como manifesta-
¢oOes da energia liberada na conversao de uma estrela hadronica metaesta-
vel em uma estrela estranha segue de maneira natural a esta observacao, e
também é verificada pelos resultados, que apontam energias liberadas na
faixa 0.5 < AE/10% erg < 4.0, concordando com a ampla anélise de Me-
nezes et al. (2006). Quando a transi¢do de fase hadron-quark é permitida
pelos critérios termodindmicos, sugere-se duas possibilidades para a na-
tureza dos remanescentes estelares. Se a fase H for instdvel para estrelas
com M = M., sem que seja possivel a matéria estranha assumir configu-
racdes mecanicamente estdveis para estas massas apos a transicao de fase,
todos os remanescentes estelares mais massivos que a configuracao critica
seriam buracos negros. J4 se a EoS da matéria estranha sustentar solucoes
da TOV com massas barionicas iguais ou maiores do que a da estrela ha-
dronica na configuracao critica, estrelas hadronicas metaestédveis podem
decair em estrelas estranhas estdveis, o que permite a coexisténcia destas
duas familias distintas de estrelas compactas. De qualquer forma, as com-
binag¢des de modelos consideradas neste trabalho nao permitem a descri-
¢ao de estrelas compactas de 2 My, 0 que impde uma nova restricao astro-
fisica para as parametrizacées de modelos efetivos, exigindo que um dado
par de modelos para matéria hadrénica confinada e desconfinada seja ca-
paz de descrever estrelas estranhas estdveis com massas acima do vinculo
observacional se o decaimento em uma estrela estranha estdvel for permi-
tido, ou que a descricao de estrelas hadronicas metaestaveis para este par
sustente M., =2 M, se nao for.

Uma versdo deste trabalho foi aceita para publicacao no journal of
Cosmology and Astroparticle Physics (JCAP) e pode ser consultada no en-
dereco arXiv:1709.07040 ou no Apéndice C. Pretende-se reaplicar em
trabalhos futuros a metodologia empregada aqui & modelos relativisticos
mais sofisticados, que envolvam a quiralidade tanto na fase de hadrons
(PAIS; MENEZES; PROVIDENCIA, 2016) quanto na fase de quarks descon-
finados (NAMBU; JONA-LASINIO, 1961a, 1961b).
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APENDICE A —- Termodinamica dos gases de Fermi
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As caracteristicas de um géas de Fermi livre seguem diretamente do
“potencial grande canénico”,

Q(T, V,p):—%lnz, (A.1)

que é funcdo da temperatura T, do volume V e do potencial quimico p,
onde Z é a“grande funcao de particao”, definida como

Z=Tr [e"’(f’ ‘i‘"’)] ) (A.2)

Os operadores “hamiltoniano” (H) e “ntimero” (N) sdo tais que, para N
particulas no autoestado de energia |ky,---, kn),

N
Hlky,- -, kn) = Zeilkly"')kN>y (A.3)
i=1
onde g; é o autovalor de energia da particula i, E = Z?’: 1€ir €
N (0]
lely"')kN>=Znilkly"'ykN>y (A.4)
i=1

onde o0 “ntimero de ocupac¢ao” n; representa o nimero de particulas no
nivel de energia i, N = }.72, n;. Também pode-se expressar a energia total
do sistema em termos do nimero de ocupacio,

()
E=) ne;, (A.5)
i=1

onde agora a energia €; ndo representa mais o autovalor de energia de uma
particula individual, mas sim o valor da energia de um nivel ocupado por
n; particulas'. E possivel e desejavel, portanto, que o gés seja descrito na
base de representacio dos autoestados de N, |ni,nz,---) = [{n;}).

Assim, desenvolvendo a partir de (A.2),

Z=Y (n/|exp[-B(H-pN)]|ni)8,m,- (A.6)

{n;'},in;}

Como, devido ao principio de exclusdo de Pauli, um nivel de energia ndo
pode abrigar férmions idénticos, de modo que n; = 0ou 1, a funcdo de

1£ usual convencionar que os nimeros e 1y, n3,... sio ordenados de tal maneira que as
energias estejam em ordem crescente (€] <€z <---).
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particdo pode ser escrita como

(e8]

TR
i=1

[1-+e‘ﬁ(ﬁ+") , A7)
j=1

onde o segundo fator, de sinal oposto no potencial quimico, foi incluido ‘a
mao’ para incorporar as antiparticulas em Z. Portanto, o potencial termo-
dinamico (Eq. A.1) pode ser reescrito como

:——Zln[1+e Blei- ”)] Zln[l+e Blej+m) | (A.8)

ou, aplicando-se a prescricdo para se passar ao espaco continuo de mo-

mentos
- (zm3 f P

1

onde A é a degenerescéncia do estado e p representa o momento linear,
relacionado a energia de uma particula relativistica através da férmula de

Einstein,
€2 =/p?+m?, (A.9)
como
__1Av 3 AGD
Q——E(2”)3fd p{ln[1+e ]

+In [1 +e Blem)

} (A.10)

em que a integral corre sobre todos os férmions do sistema (particulas e
antiparticulas).

Arelacao da fungao particio do “ensemble grande canénico” com as
propriedades termodindmicas do gis é dada pelo grande potencial

Q=U-TS-uN=-PV (A.11)

através da equacao (A.1), onde U = (Hyéa energia interna e S é a entropia
do sistema.

Greiner, Neise e Stocker (1995, p. 305) demonstram que a média
termodinamica de um observavel O, cujo valor esperado é dado por O =
({ni} Ol{ng}y, no ensemble grande candnico pode ser expresso por

5 mler-n| o
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de modo que a densidade de energia é dada por

10(p)

=y ()= v op

v (A.12)

e as equacoes para os demais observaveis termodinamicos decorrem ime-
diatamente de (A.11),

N—<N>——(‘m) (A.13)
op T,V’ .
P=- (O_Q) (A.14)
- \ovg,’ '
Q
S=—(a—) . (A.15)
oT v
A partir da equacdo (A.13) mostra-se que
(e )
N=Y (m;)
i=1
AV 1 1
= a3 - (A.16)
(2x)3 f P 1+efle-n) 1+ eble+n)
= ds -f),
oK f p(f-f)

onde, na tltima passagem, o termo f (f) foi identificado com a distribui-
¢do de Fermi-Dirac (Eq. 1.5) para as particulas (antiparticulas). Dai segue
que a densidade de nimero (baridénico ou lepténico, a depender do tipo de
particula que se esta descrevendo) é

p [@p(r-p. (A7)

T @3

A pressao global,

P= —% (22)3 fdsp{ln[l+e_ﬁ(€_")]

+In [1 +e Blern)

}, (A.18)

é obtida diretamente das equagdes (A.10) e (A.14). A integracdo em (A.18)
pode ser escrita de maneira mais conveniente em coordenadas polares es-
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féricas,

+00 2x pm ptoo +00
f dsp—>f f / pzsenﬂdpd0d¢p=47rf p*dp
-o0 o Jo Jo 0

e notando que para particulas relativisticas a energia é dada pela equacao
(A.9), chegando finalmente em

" 6n2 f \/W ————(f+f). (A.19)

Por fim, a densidade de energia pode ser calculada através das equa-
¢oes (A.10) e (A.12). O procedimento segue, em linhas gerais, o que foi feito
para se chegar a expressao para a pressao, e resulta em

=53 f dp p*\/p*+m?(f + f). (A.20)

As equacoes (A.17), (A.19) e (A.20) sdo em conjunto suficientes para des-
crever o estado de um gés de Fermi livre relativistico.

A.1 CASO DEGENERADO

As equagoes de estado de um gés de Fermi sao bastante simplifica-
das para o limite T = 0, que se torna uma aproximagcao valida quando

kpTr < E=+/p%+m?2. (A.21)

Toda a dependéncia da temperatura nas equagoes de estado (A.17), (A.19)
e (A.20) estd no termo proporcional a distribuicdo f. Como néo hé anti-
particulas no regime sem temperatura, f = 0, e é possivel ver pela forma
funcional da distribuicao que

=20 (e—p), (A.22)
+1

lim f = lim
T—0" T—0

exp (e-p)

kgT

onde O (€ - p) é a fungdo passo de Heaviside.

A Figura 23 é ttil para observar o comportamento deste limite e per-
mite identificar Er = g como a energia do tltimo nivel ocupado da distri-
bui¢do, a chamada “energia de Fermi”. Também permite entender a ra-
zao deste estado ser chamado de degenerado, pois todos os niveis até o
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“nivel de Fermi”, de energia Ef = 4 /pf7 + m?2, estdo completamente preen-

chidos. E 1til escrever o argumento da funcao de Heaviside em termos do
momento, ® (p — pr), onde pr é 0 momento referente ao nivel de Fermi.

Figura 23 — Ntimero de ocupacao médio versus energia do nivel para diver-
sas temperaturas, extraido de Greiner, Neise e Stocker (1995).
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O efeito da funcdo passo nas integrais das equacoes de estado do
géas de Fermi é alterar os limites de integracdao de modo que, para T =0, a
equacao (A.17) sereduz a

A [PF 2 A(PF)3

A d = . A.23
2722 Jo PP 62 (A.23)

p =
e as equacoes (A.19) e (A.20) se tornam simplesmente

A PF p4

= dp——
672 Jo p\/p2+m2

A PF 9
€=53 A dp p°+\/ p?+m2. (A.25)

Embora as integrais em (A.24) e (A.25) sejam solucionéveis analiticamente
por métodos de integracdo padrdo, é comum utiliza-las na forma integral
para representar a equacao de um gas de Fermi relativistico degenerado.
Apenas a titulo de registro (SPIEGEL, 1968),

pr \/Wf ppa (/p2+m2)

3 2 5 4y, [PF+EF
ZE EF(gpF—m pF)+m ln(T

(A.24)

(A.26)
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PF
| dp p*\/p?+m?
1
=3 [pr (2E3 — m?Ep) — m*In(pr + Ep)]. (A.27)

Pode-se ainda demonstrar que as equacdes (A.23-A.25) satisfazem
conjuntamente a importante relacdo termodindmica

P=—e+) pipi, (A.28)
i

obtida através da transformada de Legendre na energia do potencial grande

candnico (Eq. A.11), identificando p; = Er; =4/ pp? + m? e considerando
a condicao T = 0 (TORRES, 2016).
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Da forma bastante generalizada como foi deduzida, a lagrangiana
do modelo NLWM (2.10-2.16) permite uma ampla gama de parametriza-
¢oes. Neste trabalho sdo adotadas as parametrizacoes ITU-FSU e FSU-
GoOLD, da ‘familia’ derivada da FSU (de Florida State University), desen-
volvida inicialmente por Horowitz e Piekarewicz (2001), e a NL3wp, que
é uma alteracdo do amplamente utilizado modelo NL3, desenvolvido por
Lalazissis, Konig e Ring (1997), para que inclua o termo de interacdo cru-
zada entre os mésons w e p.

Todas as parametrizacdes que serdo empregadas consideram os mé-
sons g, w e p, termos de autointeragdo nos campos de o e w e de interagdo
cruzada entre w e p. Assim,

mg=gs=a;=a,; =a=ay =0.

Os demais parametros estao representados na Tabela 11, para as parame-
trizagoes escolhidas IU-FSU (FATTOYEV et al., 2010), FSUGOLD (TODD-
RUTEL; PIEKAREWICZ, 2005; AGRAWAL, 2010) e NL3wp (FANGetal., 2017),
além da TM1 (SUGAHARA; TOKI, 1994), apresentada apenas a titulo de
comparacao.

Tabela 11 — Parametrizacbes IU-FSU, FSUGOLD, NL3wp e TM1 para
o modelo NLWM. A unidade para as massas dos mésons e do nucleon
M =my =my, éo MeV, para A, é fm™! e os demais parametros sao adi-
mensionais.

PARAMETRO \ IU-FSU FSUGoLD NL3wp T™M1

M 939.00 939.00 939.00 938.00
mey 491.50 491.50 508.19 511.19
my, 782.50 782.50 782.50 783.00
mp 763.00 763.00 763.00 770.00
8o 9.9712 10.592 10.217 10.029
8w 13.032 14.302 12.868 12.614
gp 13.589 11.767 11.276 4.6320
A1 3.3080 1.4203 10.431  -7.2330
A2 2.9258 —49.805 -28.885 0.6180
As 0.0300 0.0600 - 71.307
as' 0.0920 0.0600 0.0600 -

A aplicagdo das equacoes de estado a descricdo de matéria nuclear,
como discutido em Dutra et al. (2014), toma as grandezas na densidade
de saturacao nuclear pg e para a matéria simétrica em relacao ao isospin.
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Como estao presentes apenas nucleons, é conveniente definir a “fracao de
prétons” y em funcéo da densidade barionica,

Ps=pPp—Pn=02y—-1p, (B.1)

de modo que, para a matéria simétrica pp = pp ey ="'k.

As grandezas empiricas/experimentais relevantes a descricao da ma-
téria nuclear simétrica decorrem em grande parte do “mdédulo de compres-
sibilidade” Ky, dado por

Ko=9—, (B.2)
op
que é obtido diretamente da EoS (STONE; STONE; MOSZKOWSKI, 2014), e
da “energia de simetria”,

1 0%(e/
o= 10Ep) (B.3)
8 0y?
e de suas derivadas, em especial a “inclinacdo” de . (slope),
Ly=3 07 (B.4)
0 =9pPo ap ) .
sua “curvatura”,
%7
—_an2
Kg,, = 9p06—p2, (B.5)
e sua “obliquidade” (skewness),
0 _ 3037
stm = 27poa—p3, (B.6)

vide Tsang et al. (2012), Li e Han (2013) e Santos et al. (2014) para revi-
soes tedricas acerca das grandezas relacionadas com a energia de simetria.
Outra grandeza muito relevante na avaliacdo das parametrizacdes para os
modelos tipo-Walecka no contexto da matéria nuclear é a parte volumé-
trica do médulo de compressibilidade,

K% =K% —6Ly— @Lo, (B.7)
Ko

T, Sym
onde Qp é o “coeficiente de obliquidade/assimetria”,

a3 (elp)
093
Qo = 27p06—p3’ (B.8)
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vide Farine, Pearson e Tondeur (1997) e Centelles et al. (2009) para discus-
soes sobre a importancia destas grandezas na descricdo da matéria nu-
clear. As faixas de aceitacdo para os valores empiricos destas grandezas
estdo apresentadas em Hebeler et al. (2013) e Dutra et al. (2014) para as
parametrizacdes adotadas neste trabalho, e sdo sumarizados na Tabela 12.

Tabela 12 - Propriedades da matéria nuclear simétrica na densidade de sa-
turagdo obtidas por diferentes parametrizagdes, adaptado de Hebeler et al.
(2013) e Dutra et al. (2014). Aqui, Ep é a energia de ligacao por nucleon,
K'=-Qq e ] = #(po), e todos os valores sdo apresentados em MeV, com
excecio de po, que estd em fm 3.

| IU-FSU FSUGOLD NL3wp'  TMIl

po | 0.155 0.148 0.148 0.145
Ep | -16.40  -16.28  -16.20 -16.26
Ko | 231.33 22954  272.00  281.16
K' | 29028  523.93 - 285.22

J 31.30 32.56 31.70 36.89
Ly | 47.21 60.44 55.50 110.7

Kg,, | 2853 -51.40 - 33.62

Qg,, | 370.71 425.72 - —66.540

K?, | -195.46  -276.07 - -518.75

Os resultados da aplicagdao dos modelos teéricos a descricdao de ma-
téria nuclear sao de central importancia na avaliacdao das parametrizacoes,
quando confrontadas com valores empiricos. Ndo obstante, deseja-se que
estas parametrizacoes sejam também adequadas a descricdo de matéria
estelar, onde sdo considerados também a neutralidade de carga e os equi-
librios quimico e hidrostatico. Dutra, Lourenco e Menezes (2016a) con-
frontam os modelos aprovados pelos limitantes da matéria nuclear com os
critérios observacionais de pulsares, de modo que, das parametrizacées da
Tabela 12, apenas a IU-FSU resiste ao critério de produzir estrelas de néu-
trons com massas maximas no intervalo 1.93 < M/M, < 2.05 quando se
considera apenas nucleons. Os autores ndo analisaram a parametrizagdo
NL3wp neste estudo, porém, como mostrado por Hebeler et al. (2013) e
reobtido aqui, satisfaz a condicao de produzir estrelas com massas superi-
ores a 2 M, mesmo com hiperons inclusos. A parametrizagdo TM1 ja ndo

1A parametrizacdo NL3wp ndo é analisada por Dutra et al. (2014). Os valores incluidos
aqui sdo os apresentados por Fang et al. (2017), que também afirma que esta parametrizacao
satisfaz os vinculos experimentais e observacionais.
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foi aprovada por Dutra et al. (2014), de modo que sequer foi considerada
posteriormente. Estes resultados estao pormenorizados nas tabelas 5 e 6.
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1 Introduction

Since its discovery in the late 60’s [1], the true nature of the ultra-dense compact objects
known as pulsars remains, to some extent, undefined. This happens because of the un-
solvability of the fundamental quantum field theory of the strong force, named quantum
chromodynamics (QCD). Hence, a complete analytical description of the extremely dense
matter in strongly interacting regime, as the one assumed to occur in the interior of this
kind of object [2] is still not possible. As a consequence of this, both quali and quantitative
descriptions of QCD matter depend on relativistic effective models [3], implying that the
internal structure and even the matter composition of such dense objects rely heavily on the
equations of state (EoS) for hadronic matter derived from these models.

The consensual, and rather simplistic, picture of pulsars considers them as neutron
stars made of a homogeneous fluid of neutron-rich nuclear matter. Subsequent developments
suggest that these objects could contain other exotic phases, such as heavier baryons or Bose-
Einstein condensates together with the neutron matter, or even deconfined quark matter [4].
Some results derived from models and observational data establish the mass of these compact
stellar objects in the range 1.4 < M /M, < 2.2, its central density in the range 4 < p/py < 8
and the radius of the order of 10 km, with M, and py standing for the solar mass and the
nuclear saturation density, respectively [5, 6].

The Bodmer-Witten hypothesis [7-10] affirms that, although the totality of the physical
terrestrial experiences attest that the fundamental state of baryonic matter presents confined
quarks, it is not theoretically possible to confirm that as the real ground state of matter
instead of a long-lasting metastable state. According to this idea, deconfined three-quark
baryonic matter, named strange matter, might be energetically favored as compared with
the two-quark ordinary hadronic matter because the inclusion of the s quark in the ordinary
u-d matter represents a new freedom degree for the Fermi seas of the particles, lowering the
total binding energy of the system [11]. Moreover, the QCD phase diagram depicts a phase
transition between certain density and temperature domains. On one side, lies ordinary
hadronic matter and on the other side the so-called quark-gluon plasma (QGP). According
to lattice QCD simulations [12-14] the transition between hadronic matter and the QGP is



a crossover, however, according to effective models, it is a first order phase transition. These
two contradictory pictures can only be justified if a critical end point exists somewhere in the
intersection of the transition curve coming from the lattice QCD domain, i.e., low chemical
potential and high temperature, and the effective model region, with high chemical potential
and, in its application to astrophysical objects, low temperature. We are next interested only
in the latter, in which these variables are in the typical range expected for compact stars.

In fact, the existence of stars made of deconfined quark matter was proposed by several
researchers by the time of the assumption of quarks as the real fundamental particles of
hadronic matter, see refs. [15, 16], and still are theme of theoretical and observational inves-
tigation. Currently, there is no consensus on the existence of this type of object, although
there are many evidences of their possible existence [11, 17-19]. Also, even after a possible
unambiguous observation of a strange star, it will be necessary to determine in which con-
ditions pulsars might be identified as pure hadronic stars (neutron or hyperon stars, in the
loose definition) or as deconfined quark stars (strange stars). Still, according to the Bodmer-
Witten hypothesis, the hadronic matter in a neutron star interiors can be in an energetically
unfavorable metastable state, which would allow its conversion into a strange star.

Gamma ray bursts (GRBs) are cosmic high energy events known as the brightest elec-
tromagnetic events occurring in the universe. They can be distinguished mainly by their
duration and released energies in long (LGRBs) and soft (SGRBs) gamma ray bursts [20].
The total energy released in the first few hundred seconds by LGRBs is of the order of 10%3
erg, which is about two orders greater than released in SGRBs [21]. Due its extraordinary
degree of diversity in terms of duration, luminosity, emission profile and spectra, almost
completely unconstrained in terms of observational variables, the phenomenon (or, more
plausibly, phenomena) that originates GRBs remains undefined. Among many other possi-
ble progenitors, it was proposed that GRBs might be a manifestation of a phase transition
inside compact stars, more precisely of the energy released in the conversion of a metastable
hadronic star into a strange star [22-24].

Here we go further in the investigation of this possibility, extending the pure energetic
approach of ref. [24] to account also for the conditions needed by the phase conversion, the
lifetime of the metastable star and the phase transition mechanism. We restrict our investi-
gation to relativistic models shown to describe presently accepted compact star properties,
which satisfy nuclear matter and observational constraints [25, 26]. As far as the quark mod-
els are concerned, the MIT bag model is used [42], but restricted to bag values that satisfy
the stability window [43].

In section 2 of the present work we expose the relativistic effective models used to
describe the hadronic and quark phases, together with the application of the EoS to the
construction of compact stars. In section 3 we review the phase transition dynamics, sum-
marizing the formalism of the process believed to occur in this case, called nucleation, and
then applying it to the compact star picture. Some astrophysical consequences of our results
are then discussed. In section 4 the conclusions are drawn.

2 Effective models of dense matter

In this section we give a brief summary of the effective models used in the calculations to
describe dense matter in the QCD regime. Only the zero temperature regime is consid-
ered because cold compact stars are the ones that result in the evolutionary stage after the



Urca process takes place [27]. Relativistic mean filed approximation (RMF) is used in the
derivation of the equations of state.

2.1 Hadronic phase

The relativistic effective model used here to describe the hadronic matter is a rather gener-
alized version of the quantum hadrodynamics (QHD) [28, 29], where the strong interaction
is emulated by the exchange of massive mesons through Yukawa-type potentials, known as
nonlinear Walecka model (NLWM). In this model, the interaction between baryons is medi-
ated by the scalar mesons o, scalar also in terms of isospin, and 0, isovectorial, and by the
vector mesons w, isoescalar, and p, vector with respect to both spin and isospin.

The Lagrangian density of the NLWM, also known as Boguta-Bodmer model, for matter
with hyperons, reads [25, 30, 31],

- . . L@
NLWM = § Up |:'Y” (lau — JuBWyu — 59/)BT : Pu) - (]WB — 9oBO — 95BT * 6)} Yp
B

1 A A 1 1 A
+ 3 (0"00,0 — m2a?) — ?103 - IQ(T4 - ZQWQW + §m£wuw” + IS (W)
_lpw . p +1m2*.*u+1 8.9 5 — m2s? +o‘73lwwu~,w
1 p TPy P B) (0 '§ o “Wr PP
a’ oL s’
+ 9o BYLpOWW" (al + 719”30> + 908955 Dy - B (az + 729030) . (21

with the index B extending over the baryons. The meson mass is denoted by m;, with
i = o,w,p,0, and g;p stands for the coupling constant of the interaction of the ¢ meson
field with the baryonic field 1. Parameters \; and oy are respectively related to self-
interactions and to cross-interactions between mesonic fields. The field antisymmetric tensors
read €2, = Oywy — Opw, and ]3”,, = OyPu— 0Py — 9pB (Pu X p). Yet, y* and 7 are the Dirac
gamma matrices and Pauli matrices for the isospin, respectively.

Due to the extremely high energy densities found in compact star cores, the existence
of more massive baryonic species is expected [33]. Those of the baryonic octet are considered
next, so that B = {N, H}, where N = {p,n} and H = {A°, %+ %0 ¥~ =0 ==} One can
define g;5 = xiBgi, where the set of constraints of the hyperon coupling scheme are taken
as Xor = Xsu = 0.7 and x,ug = x,n = 0.783, with x;y = 1 by construction [4, 34]. Other
choices, either based on quark coupling and SU(3) symmetry group [4, 35] or phenomeno-
logical adjustment of potential depths [36, 37] are also possible, but to avoid including extra
uncertainties in our calculations, we have opted for the more common choice in the literature.

The absence of a hegemonic model for dense matter implies that dense hadronic matter
can be described in different ways. RMF models based on the Lagrangian density given in
eq. (2.1) depend on 16 free parameters to be determined somehow. In [25, 26] 263 choices
presented in the literature were analyzed, confronting their predictions with well-established
experimental results for nuclear matter, e.g., the compressibility modulus, the symmetry
energy and its slope taken at the nuclear saturation point (pp), and with the observational
recent discovery of two massive pulsars with masses of the order of 2 Mg [38, 39]. According
to ref. [25] only 35 NLWM parameterizations were approved by nuclear matter empirical
constraints, all of them contained in two main categories: (i) models in which the couplings
are density dependent and include the § meson, and (ii) models that consider mesonic field
cross-interaction terms. In the present study, we only consider type (ii) models. By requiring



the pre-approved RMF models to be able to describe stars with masses of the order of 2 Mg,
only two of them are not discarded by the observational criteria when hyperons are included
in the calculations, both of them of the category (i). The natural inclusion of hyperons in
the description of matter softens the EoS and, as a consequence, decreases the maximum
gravitational mass sustained by matter. The difficulty in reconciling the high measured
masses of neutron stars with the description of these objects when there is the presence
of hyperons in their interior is called hyperon puzzle, and its solution is one of the hottest
research topics of nuclear astrophysics recently [33]. On the other hand, in ref. [26] it was
shown that models with cross-interaction on the mesonic fields are capable of producing
maximum masses in the range of 1.93 < M /My < 2.05, at least when the effect of the
hyperons are disregarded, and there are 11 parameterizations in this situation. The selected
parameterizations are included in this class, and are the IU-FSU [40] and the NL3wp [41]
parameterizations.

2.2 Deconfined quark phase

The MIT bag model [42] has been widely used to describe quark matter, either confined in
the hadrons substructure or unconfined in the form of QGP. It is a simple phenomenological
model, whose Lagrangian reproduces the dynamics of the quark fields v, contained in a
colorless region with volume V' delimited by the surface S [2]

_ 1-
Lyrr = Y [ (90 = my) g = B] OV = Sqthgds, (22)

q

with the index ¢ extending over the quark flavor with mass m, with ¢ = u,d,s. Oy is the
Heaviside function, which guarantees the complete confinement of the wave functions of the
quarks within the bag region, dg is a Dirac function, which ensures continuity of the fields
on the surface S, and B is the so-called bag constant, which represents a constant positive
energy density needed to keep this region in the vacuum.

Inside of the bag volume, the quarks are non-interacting and have kinetic energy, and
no color currents go through the surface. Hence, if the energy at the border of the bag is
negligible when compared with the energies inside it, the quarks in the bag interior can be
taken as a Fermi gas. To the spherical bag of radius R, the Oy and dg argument turns
(R —7). So, the EoS can then be easily obtained from well-known thermodynamic results,
and the pressure and energy density read

4

1 PF,
) e
™ Jo p?+m
3 PFg
== dp p*y/p? 24 B, 2.4
€ szq:/o p p*\/p* +m2 + B, (2.4)

with the Fermi level momentum written in terms of baryonic density pr, = {/ 3m2pg. The
bag constant B is a free parameter of the theory, but we next choose values that satisfy the
Bodmer-Witten conjecture and the stability window according to ref. [43] , i.e.,

(2.3)

and

148 MeV < BY* < 168 MeV.



2.3 Application to compact star description

The models presented in previous sections were originally developed for application in the
microscopic context, i.e. in nuclear matter, heavy ion collisions or in the hadron substructure
analysis. Hence, some equilibrium conditions have to be imposed to the appropriate applica-
tion of their EoS to the compact star description. Compact stars are considered as electrically
neutral objects [4], so that stellar matter must consist of several particle species, negatively
and positively charged. In this context, hadronic matter can be severely asymmetric in re-
lation to isospin while nuclear matter is, in general, almost symmetrical. A non-interacting
lepton gas is included in both descriptions in order to guarantee this equilibrium condition,
so the charge neutrality implies for hadronic matter,

pp+ Pyt = po- + -+ P+ P (2.5)
and for strange matter,
2 1 1
3Pu= gPat 3Ps  pem Py (2.6)

where electrons and muons are the leptons considered.

The strangeness quantum number is not conserved in the compact star formation time
scale, so a series of direct and inverse Urca processes can take place [44]. This decay reaction
can be written generally as,

B1%B2+6+ﬂﬁ;‘B2+ﬂ%Bl+Vg7 (27)

where B; can represent any baryons, since respecting energy and charge conservation, and 3
is a negatively charged lepton associated with the respective neutrino (antineutrino) vg (7).
As the particles inside the compact stars are in the degenerated state, the matter will be in
its state of equilibrium when the two reactions of the Urca process (2.7) reach equilibrium.
This occurs when there are no more energy levels accessible to the leptons produced in direct
(B decay. This chemical equilibrium condition turns to be, after the deleptonization phase
in which neutrinos/antineutrinos have already left the object carrying with it the thermal
energy of the birth of the compact star, for the hadronic matter,

Hn = Hp0 = K0 = Hz0,
Hp = Pt = [in — e (2:8)
Hy= = pz= = fin + fle=s
and for quark matter,
s = [id = fhuy + He—s (29)
with o~ = p,~ in both cases.

Given the EoS for hadronic and deconfined quark matter, respectively derived from the
effective models (2.1) and (2.2), and taking into account the charge neutrality and chemical
equilibrium conditions, the complete description of the compact star can be obtained from
the solution of the Tolman-Oppenheimer-Volkoff (TOV) equations for relativistic hydrostatic
equilibrium for the respective EoS [45, 46]. The main properties of the hyperonic and strange
stars, as gravitational and baryonic masses, radii, and central energy densities and pressures
can be then computed. The baryonic mass are of special relevance for this work, and can be
written in terms of the energy density ¢ and barionic number density p as [47]

R ~1/2
M, = 47r/ dr |1-— 267(74)} r2p(r). (2.10)
0 r
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Figure 1. Gravitational versus baryonic mass for compact star families, obtained from the solution
of the TOV equations with the EoS of the hyperonic and strange matter.

1U-FSU NL3wp
(p.n) (8H) (p,n) (8H)
Mypax (Mp) | 1.97 156 276  2.25
R (km) 114 111 132 133
P, (MeV/fm®) | 350 235 454 206
ee (MeV/fm®) | 1216 1270 887 739
Ri4 (km) 129 125 145 145

Table 1. Main characteristics of nucleonic (p,n) and hyperonic (8H) stars with parameterizations
IU-FSU and NL3wp. Mpax is the maximum gravitational mass sustained by the model, R stands
for the radius of this star, P, and e, are respectively its central pressure and central energy density,
and R 4 denotes the radius of a star whose mass is that of the Chandrasekhar limit.

In figure 1, we show the gravitational versus baryonic masses obtained from the TOV
equations to the EoS of hadronic and quark matter. The horizontal dashed lines represent
the observational constraints, from top to bottom the first two delimit the band 1.93 <
M /Mg < 2.05, which contains masses of the super-massive pulsars PSR J1614-2230 and
PSR J0348+4-0432 [38, 39|, and the third denotes the Chandrasekhar limit M = 1.4 Mg [4].
Finally, table 1 shows the main physical and observational characteristics of hadronic stars,
obtained when considering the parameterizations discussed here conditioning the constituent
hyperonic matter to charge neutrality and chemical equilibrium and including the BPS EoS
for the description of the low-density matter in hadronic star crust [48].



3 Phase transition dynamics

The behavior of the graph shown in figure 1 suggests an interesting possibility. The conversion
of a hadronic star into a strange star is energetically allowed, since the curve for hadronic stars
is here always superior to that of the strange stars for a given baryonic mass, which agrees
with the Bodmer-Witten hypothesis. We assume the compact star as a pure hadronic star in
the early stages after its emergence and first deleptonization, so the conversion of a hyperonic
star into a strange star can take place. In this section we abord the phase transition process
believed to occur in such cases, called quantum nucleation, summarizing its theory formalism.

3.1 First order phase transitions

The transition between the hadronic and the unconfined quark phases must occur in the
strong interaction time scale, which is many orders of magnitude smaller than the weak in-
teraction time scale. Consequently, the flavor must be conserved during the phase transition,
which completely determines the composition of the quark phase of the final star from the
hadronic matter in chemical equilibrium of the initial star through the bond

1
Ya = gZ”quBv (3.1)
B

where the baryonic number relative densities y; = p;/p are related by the number ngp of ¢
flavored quark constituents of baryon B [49]. In the case of static conversion processes, i.e.,
where there is no loss or accretion of matter, the total baryonic mass and the lepton number
are also conserved, which consequently preserves the charge neutrality. Thus, it is assumed
that, at least under certain circumstances, the electrically neutral and in chemical equilibrium
hadronic matter (H-phase) is metastable and can be converted into an energetically favored,
deconfined quark phase. Due to the imposition (3.1), this matter will not be in S-equilibrium
(hence, called Q*-phase). We next extend this notation (*) to the EoS not in S-equilibrium.
The chemical equilibrium will be readily reestablished by the quark matter through the Urca
process, until it reaches the lowest energy state in the form of the Q-phase.

In the present work, the deconfinement transition between the hadronic and QGP phase
is described as a first-order phase transition, obtained from the matching of two different
models. The phase transition happens after the over-pressured metastable matter reaches the
static transition point, defined according to the Gibbs criteria for the phase coexistence [51,
52),

TH) = 7@) =T,

pH) = p@I) = p, (3.2)
;J,(H)(P(], T) = /L(Q*)(Pg, T) = Mo,

for the transition between phases f = {H,Q*} considered homogeneous, with

< 4 plh _ N7

=
" P :

(3.3)

where e(f), P() ¢ p(f) are the total energy density, pressure and number density, deduced
from the effective model, and s) stands for the entropy density.

We consider here that the object is at 7" = 0 even during the phase transition process,
which leaves only the values of Py and j to be determined from the EoS of both phases. Even
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Figure 2. Relation between pressure and chemical potential for the hadron and deconfined quark
phases, respectively described by the IU-FSU parameterization and by the MIT* bag model.

[U-FSU NL3wp
MIT*-148 | No crossing No crossing
— 1022 — 986
MIT*-153 | H° Ho
Py=124  Py—28
— 1082 — 101
MIT*. 158 | 0= 1082 po = 1016
Py=310 Py—=T74
— 1148 — 1042
MIT*-163 | " fo
Py=600 Py—126
— 1212 — 1069
MIT*-168 | H° Ho
Py=97.3  Py=19.1

Table 2. Values for o (in MeV) and Py (in MeV/fm®) for which the conditions of phase coexis-
tence (3.2) are satisfied at T' = 0.

among the models considered suitable, the condition of coexistence of phases () = (@) can
be satisfied or not, depending on the parameterizations used for the description of phases
H and Q*. In figure 2 the procedure for checking and evaluating this phase coexistence
condition is represented, showing in 2a that the phase coexistence condition is not satisfied
for BY/* = 148 MeV, which occurs for B'/* = 158 MeV, as seen in 2b. Table 2 summarizes
the results found for the other parameterizations considered in this work. Notice that the
pressures are very low if the NL3wp parametrization is used.

3.2 Lifshitz-Kagan theory

A thermodynamic system is said to be metastable if its free energy is at a local minimum
value, so that it remains stable for small fluctuations of the parameters, but remaining
separated from the true ground state by a potential barrier in the configuration space. It
allows the system to remain in this energetic unfavorable state for a long period of time [53].
The emergence of a new thermodynamic phase in a system in metastable equilibrium through
a first-order phase transition occurs through the process of nucleation, where the formation of
a stable matter bubble in the metastable phase come from spatially localized fluctuations in



the metastable matter, which lead to the emergence of regions of matter in the energetically
favored phase and, under certain criteria, to the subsequent conversion of the whole system
to this phase. The energy cost for the formation of a bubble of radius r can be expressed in
the form of a potential barrier [49, 54],

U(r) = %T('pf (pf — pq) 3 + dror?, (3.4)
where the index ¢ and f denote respectively the initial (hadronic) and final (quark) phases.
The terms of this equation are associated respectively with the volume and surface of the
bubble, and relativistic corrections associated with the energy of curvature have been disre-
garded. The surface tension constant o is related to the amount of energy used to maintain
the interface between hadronic and deconfined quark phases, which, as a consequence, in-
fluence the nucleation process quantitative description. This is a very important parameter
because the allowance (or not) of the phase transition relies largely on its value, although it
is not explicitly discussed in many cases, and its magnitude remains rather undetermined.
There are several estimates of this value in the literature, as for instance, the ones obtained
in [55] and [56], based on the small surface thickness approximation, the former considering
only hadronic matter while the second one acknowledges quark matter and predicts values
of the order of 515 MeV/ fm?. The prescription proposed in [57] was already tested in
different calculations of the pasta phase [58, 59]. In these calculations, both homogeneous
and inhomogeneous phases were obtained with the same hadronic models, always remaining
a free parameter to be evaluated. To avoid complications that would not contribute to our
main discussion, in the present work we have opted to simply use the most accepted values.
It is usual in the literature to consider ¢ in the range of 10-50 MeV/ fm? [60], and here we
adopt these values. In figure 3 we illustrate the behavior of the potential barrier (3.4) for the
formation of a bubble of quark matter in the metastable hadronic matter, considering the
H-phase modeled by parameterization TU-FSU, the Q*-phase described by the MIT* bag
model for B4 = 158 MeV, and taking o = 30 MeV /fm?.

Spontaneous processes lead to the reduction of the system free energy, so the stability of
the drop depends on their radius in relation to the critical radius r. where the energy barrier
has a maximum, explicitly 7. = 20/py (11; — j5). The activation energy required to form
a stable matter bubble in the metastable phase with pressure P > P may be provided by
thermal fluctuations, shock waves, impurities in the constituent material or any other process
which generates variations in the local properties of the system. Statistical oscillations of
thermal origin must be dominant in the processes of finite temperature nucleation, but in the
context of this work, where 7' = 0, the formation of this first critical nucleus occurs exclusively
due to quantum effects, especially quantum tunneling [49, 54, 61]. This process was first
investigated by Lifshitz and Kagan [62] and provides the basic tools for the quantitative
description of the phenomenon, especially in obtaining the bubble formation rate and the
metastable phase half-life.

Taking the approximation of the bubble growth rate 7 sufficiently smaller than the veloc-
ity of sound in the medium, both phases can be considered incompressible. It is also assumed
that the system adjusts adiabatically to the variations of r, i.e., there is no dissipation and
the process is reversible, so that the Lagrangian describing the growth of a spherical bubble
of radius r can be written as

/ N2
L(r,7) = =M(r)y |1 - (E) + M(r) —U(r), (3.5)
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Figure 3. Potential energy barrier for the formation of a deconfined quark matter bubble in the
metastable hadronic matter, for several values of pressure (in MeV/fms).

where U(r) is the potential energy given in eq. (3.4) and

Pi

is the bubble effective mass. Relativistic effects must be taken into account because the
potential barrier height Uy = U(r) is of the order of the critical bubble rest energy M (r.) c2.
The Hamilton-Jacobi equation resulting from (3.5) reads

<3S>202— (a—s +M—Mc2>2—(/\/(c2)2:0, (3.7)

M(r) = dne; <1 - ”—f>2 s (3.6)

or ot

where S(r,t) is the action associated with the Lagrangian. Through an eikonal approxima-
tion, eq. (3.7) can be rewritten as a Schrodinger-type equation

2
{75202% +U-E)(2M + E — u)] =0, (3.8)
which can be straightforwardly evaluated by the Wentzel-Kramers-Brillouin (WKB) semi-
classical approach [54]. Hence, a set of equations for the determination of the rate of bubble
formation and the metastable phase half-life is derived from this formalism, which constitute
the relativistic version of the Lifshitz-Kagan theory, summarized next.

The fundamental state energy of the bubble, bound around R = 0, is denoted as Ey
and can be determined by the Bohr quantization rule

I(Ep) =27 (mo + Z) h, (3.9)

where I(F) is the action for the zero-point oscillation

I(E) = g/ndr VEMETE—U)(E-U), (3.10)
¢Jo
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Figure 4. Nucleation time 7 as a function of pressure P in the phase transition, considering the
Q*-phase described by MIT*-153. The solid, dashed and dotted curves represent the values of 10, 30
and 50 MeV/ fm? for the parameter o, respectively, and the horizontal line represents the nucleation
time of 7 = 1 year.

and my is the integer defined as

. o ](Emin) 1
mgfl ol +4 , (3.11)

with | | denoting the floor function and Epi, standing for the smallest value of E where the
condition 2Mc? + E — U > 0 is satisfied for arbitrary r, i.c., the lower limit for the energy
values in which positive energy states occur. From this, the oscillation frequency vy can be

set for the bubble interface as
oI

Y
taken at E' = Ej. Similarly, the probability py that penetration occurs in the barrier follows
from the action under the potential, namely,

(3.12)

A(E) = %/T+dr\/(2M62+E—U) U - E), (3.13)

and reads
po = [7A(EO)] 3.14
0 exp 7 . ( . )

In the expressions above for I and A, r_ (74 ) represents the smallest (largest) classical return
points which delimit the classically forbidden region under the potential barrier [52, 54].
From equations (3.9)—(3.14), one can finally calculate the nucleation time 7 as

7= (Nevopo) ', (3.15)

where N, is the number of bubble forming centers. It is considered that the nucleation
process occurs in the central part of the metastable neutron star (R < 100 m), where the
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values for the EoS variables can be considered constant and equal to its central values in
the star. Although there is uncertainty of one or two orders of magnitude in its value, we
employ N. = 10*® in agreement with the consulted bibliography [52, 54]. In figure 4 we show
the behavior of the time required for the nucleation of the first bubble of matter in the final
stable phase in terms of the pressure of the system, for the case of hadronic initial phase
modeled by TU-FSU and NL3wp parameterizations and the final quark phase modeled by
the MIT*-153 model, as obtained through the Lifshitz-Kagan formalism. As one can see,
7 changes abruptly with small variations in the pressure of the system during the phase
transition. Our results indicate that 7 can vary from many orders of magnitude larger than
the universe age to almost zero in less than one percent increase of P.

3.3 Astrophysical implications

In the context of compact stars, nucleation was proposed as a relevant phenomenon [49, 63]
in order to clarify under which circumstances the transition between hadronic and deconfined
quark phases would occur in the final evolution of massive stars (M > 8 M), given Bodmer-
Witten hypothesis of the stability of strange matter. The initial proposal was that this phase
transition would occur during supernovae explosions, so that the released energy would even
be responsible for the final push that triggers the explosion process, which seems to be
missing in the computational simulations of these events [64]. Another possibility is that
the formation of strange stars happens due to the slow burning of matter in a metastable
hadronic star, triggered by nucleation, until the whole confined phase is converted into strange
matter. Theoretically, both proposals are not mutually excludent, but only the second process
is considered in this paper.

Analyzing eq. (3.4) for the potential barrier together with the behavior of the EoS for
the H and Q* phases, we can see the tunneling which makes possible the appearance of stable
matter demands an overpressure in relation to the coexistence pressure of the phases Py,

AP=P—Py>0. (3.16)

The greater this overpressure, the less opaque the barrier to be tunneled and the easier the
nucleation of the first Q*-phase bubble in the metastable matter. Following ref. [52], it is
convenient to define the critical pressure P,, as the pressure at which the half-life of the
metastable phase is 7 = 1 year. To this pressure is associated a critical gravitational mass
M., of a hadronic star whose central pressure is P, = P,.. Since the star central pressure
is directly related to its gravitational mass, stars with M > M., will strongly foment the
occurrence of nucleation, thus producing a metastable phase half-life 7 < 1 year. We then
take M., as a maximum effective mass for hadronic stars, implying that hadronic stars with
M > M., are very unlikely to be observed and replacing the Tolman-Oppenheimer-Volkoff
limit, noting that while the TOV limit depends only on the hardness of the state equations
of the hadronic matter, this new limit also depends on the EoS adopted for the deconfined
quark matter and the interface parameter o.

Hence, crossing the results of the Lifshitz-Kagan theory with the solutions of the
Tolman-Oppenheimer-Volkoff equation it is possible to determine the characteristics of the
hadronic stars that have P. = P, and that therefore, would be metastable and at the em-
inence of decaying into a strange star through a first order phase transition. As already
discussed, this critical pressure depends not only on the modeling of the hadronic phase,
but also on the parameters of the nucleation theory and the deconfined phase model. These
results are summarized in table 3 for the various combinations considered in this work.
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B 4| P, & M, R B/ 4| P, ¢ M, R
10| 228 296 0.9 129 10| 6.6 166 0.5 14.4
153 30| 352 381 1.1 128 153 30| 19.4 236 1.1 144
50 | 38.8 403 1.2 128 50 | 31.3 285 1.4 145
10 | 42.0 421 12 128 10121 203 0.8 144
158 30 | 55.7 491 1.3 126 158 30| 244 255 1.2 144
50 | 59.0 507 1.3 126 50 | 35.8 303 1.4 145
10| 705 565 1.4 125 10 | 17.4 299 1.0 144
163 30| 81.3 618 1.4 12.3 163 301|292 276 1.3 14.5
50 | 85.1 636 1.4 12.3 50 | 41.4 323 1.5 145
10 | 109.8 746 1.4 120 10| 243 254 1.2 144
168 30| 1221 797 15 119 168 30| 35.1 300 1.4 145
50 | 126.6 816 1.5 11.9 50 | 47.5 342 1.6 14.4
(2) (b)

Table 3. Main characteristics of hyperonic stars at critical nucleation conditions (P, = P, ), which
result in a metastable H-phase half-life of 7 = 1 year obtained with the parameterization (a) IU-FSU
and (b) NL3wp. Here BY/* are in MeV and other units are the same adopted previously in text.

In figure 5a we show the critical pressure for the nucleation P, as function of the bag
constant adopted in the description of the final phase Q*. The results are strongly parameter-
sensitive, depending on the parameterizations of both phases and on the value adopted for
the surface tension constant o, which is an independent parameter. As expected, the critical
pressure increases with the value of the bag parameter, which compensates for the degenerate
quark gas internal pressure. From table 2, we already knew that the coexistence pressure
increases with the increase of the bag parameter, which forces the critical pressure has to be
larger in order to the nucleation process could take place. However, plotting these results
in figure 5b, it can be visualized that the dependence of the coexistence pressure Py on the
bag constant shows a behavior similar to the critical pressure P,... This interesting result can
be seen if the critical configuration overpressure AP, = P.. — Py is plotted against the bag
constant, as in figure 5¢, where the overpressure necessary for nucleation practically does not
depend on the bag value, considering the small fluctuations in the curves as a result of approx-
imations during computational numerical process. In other words, these figures suggest the
overpressure depends only on the model for the hadronic matter and the constant o despite
the fact that the results extracted from the description of matter in phase Q* are included in
the calculations of nucleation through equations (3.4) and (3.6). Due the complexity of the
algorithms used in obtaining the results it is difficult to quantitatively describe the causes of
this constant resistance to nucleation, but we suppose that it comes from bonds imposed to
Q*-phase EoS in relation to H-phase during the transition. Further conceptual understand-
ing of its causes is still demanded. This behavior is verified for both parametrization of the
NLWM used in the description of the hadronic matter, so it would be desirable to verify if
this behavior is a property of the phase transition in the chromodynamic regime by testing
it in more credible effective models, e.g., those that take into account quark matter chirality.

Following refs. [52, 67] we assume that massive star remnants survive the early stages
of their evolution, i.e., the supernova explosion and subsequent cooling by deleptonization,

,13,



120 k- Hophase: 1U-FSU ~ - 120 | Hophase: 1U-FSU ~
H-phase: NL3wp -8 ,"L"‘( H-phase: NL3wp
_ 100 i 100
E E
= § 80
-
>
\% i) 60
S i e B
L e / L e
I — 0
154 156 158 160 162 164 166 168 154 156 158 160 162 164 166 168
BY4 (MeV) BY4 (MeV)
() (b)
40 ‘ \ \ ]
H-phase: IU-FSU —+ ]
35 F H-phase: NL3wp - ]
= 30 2 ]
m:: B B
= - ]
= 25 o 4
= e - ]
O ]
= 20 e ]
L - [ o
L 15 :
Q p|
D& 10 S
/E’\\ 1
i = 3
0 ]

154 156 158 160 162 164 166 168
BY4 (MeV)
()

Figure 5. Relation between (a) the bag constant B4 taken for the Q*-phase description and the
critical pressure for the nucleation P, (b) BY/* and the coexistence pressure of H and Q* phases P,
and (c) B'/* and the overpressure AP,,. The solid, dashed and dotted curves in (a) and (c) represent
the values of 10, 30 and 50 MeV/fm2 for the parameter o, respectively.

as a pure hadronic star and then converts to strange star through nucleation. Taking the
baryonic mass conservation as the analogous of the baryonic number conservation during the
conversion process, we can calculate the released energy in such decay processes from the
well-known mass-energy relation, where the gravitational masses of the initial (constituted by
H-phase matter) and final (constituted by Q-phase, after the § equilibrium is reestablished)
star are taken for the same baryonic mass (23, 24], explicitly given by

AE = (M; — My) x 17.88 x 10°* erg, (3.17)
where M}, stands for the mass of the k = ¢, f star, in Mg units. In figure 6, the energy

released by such conversion is shown. The dark points on the curves illustrate the star at the
nucleation critical configuration for the case o = 30 MeV/fm?. For lower surface tensions,
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Figure 6. Energy released by the total conversion of a hadronic star into a strange star. The dark
points on the curves represent the star at the nucleation critical configuration when o = 30 MeV/ fm?.
The horizontal dashed lines represent some observational values for GRB isotropic equivalent energies,
see table 4.

the nucleation process are favored, i.e., the critical configuration would have smaller masses
than the marked in the figure, and it would have bigger masses for higher surface tensions.
This point shows the minimum amount of energy released in the conversion for the considered
parameter set, and the release of energy should happen only for masses larger than that of
the critical configuration.

The huge amount of released energy can be associated with neutrino bursts and gravita-
tional wave emission, producing a second delayed explosion with respect to the first supernova
explosion [67]. As assumed in this work, metastable hadronic stars can be seen as GRBs pro-
genitors, with the conversion process triggered by nucleation being the source of the huge
amounts of energy of this events. Also, it suggests a delayed connection between supernova
explosions and GRBs, the so-called quark deconfinement nova [68], and proposes an expla-
nation to the observed bimodal distribution of the kick velocities of radio pulsars [69]. The
released energies obtained here by the application of effective models to the description of
dense matter and by considering the Lifshitz-Kagan formalism, leads us to conclude that the
considered hypothesis of the conversion of a hadronic star into a quark star as one of the pos-
sible causes of GRBs is reasonable, mainly for energies in the range 0.5 < iy, /10%3 erg < 4.0,
as can be seen in figure 6 and table 4. This kind of process cannot provide, however, the
amount of energy of more energetic GRB, e.g., the high redshift LGRBs 080607 (z = 3.036)
and 080721 (z = 2.591) which released 20.0(1.3) x 10°% erg and 12.0(1.2) x 10%3 erg respec-
tively [20]. Another mechanism that relates the conversion of a hadronic star into a quark
star while inducing a short GRB [70] is based on the internal self-annihilation of dark matter

,15,



GRB (type) z Eiso (x10%3 erg)
051221 (S) | 0.5465  0.03(0.004)
070714 (S) | 0.92 0.11(0.01)
080411 (L) 1.03 2.4(0.2)
080605 (L) | 1.639  2.53(0.36)
071020 (S) | 2.145  1.02(0.15)
080413 (L) | 2.433 0.85(.10)
080810 (L) | 3.35 3.9(0.37)

Table 4. Some Long (L) and Short (S) gamma-ray bursts with measured redshifts z and isotropic
equivalent energies Eig, according to ref. [20].

accreted from the galactic halo in the interior of the hadronic stars. However, the large diver-
sity of GRBs characteristics allow this class of phenomena and an assortment of progenitors
not considered in the present work.

According to the scenario proposed in this study for stellar final evolution, the existence
of completely stable hadronic compact stars with masses exceeding a very restrictive threshold
is unfavored, due the instability of the H-phase triggered by the nucleation process. This
limit for hadronic star mass is strongly dependent on the set of parameters adopted on the
calculations, being in the range of 0.9 < M /My < 1.5 for the IU-FSU parameterization of
the H-phase and in the range of 0.5 < M /Mg < 1.6 for the NL3wp, allowing masses slightly
bigger than the Chandrasekhar limit in both cases. Figure 7 shows two interesting situations
of the mass-radius curve for hadronic and strange stars families sustained by NL3wp EoS
for the H-phase and considering B'/* = 158 MeV (7a) and B'/* = 168 MeV (7b) on the
modeling of the Q-phase, taking o = 30 MeV/fm27 and the horizontal dashed lines represent
the theoretical and observational constraints (see figure 1). The dashed branches represent
the unstable configurations of hadronic stars and the strange star inaccessible through the
slow burning process considered here. From these typical behaviors, we can infer that the
existence of small radii quark stars does not exclude the coexistence of hadronic stars with
the same gravitational mass and a larger radii. If the conversion is allowed (7a), more massive
quark stars can also be produced by long-term mass accretion onto the compact star after
the decay. But, if the nucleation in the hadronic star triggers the phase transition at masses
greater than the sustained by the quark matter EoS (7b), the metastable hadronic star can
not decay to a stable strange star and the conversion process leads to the formation of a
black hole [52, 67]. Anyway, the model combinations considered in this work do not allow
the description of 2 My compact stars under any circumstances when the deconfinement
phase transition is taken into account.

4 Final remarks and conclusions

In the present work, we considered the possibility of pulsars as hadronic and strange quark
stars, both cases described in the framework of relativistic effective models for dense matter,
respectively the NLWM and the MIT bag model. Previous calculations suggested that the
results depend on the parameterizations considered for the models. To check how strong the
model dependence really is, we have chosen parameterizations for the hadronic EoS which
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Figure 7. Mass-radius relation for the hadronic star family obtained with the NL3wp parameteriza-
tions for the H-phase and for strange star family considering the bag parameter (a) B4 = 158 MeV
and (b) B'/* = 168 MeV on the modeling of the Q-phase, with o = 30 MeV/fmzA The configurations
marked with black dots are the stars at critical situation for nucleation (see table 3).

have been tested and approved with respect to nuclear matter properties and astrophysical
observational constraints [25, 26] and also restricted the bag parameters of the deconfined
quark matter model according to the stability window for which the Bodmer-Witten hypoth-
esis is fulfilled [43].

From the descriptions of compact stars given by the effective models, we analyzed the
conditions in which the phase conversion between hadronic and strange stars is allowed. The
determinant process in this situation is the so-called quantum nucleation, and its formalism
was summarized. The results arising from the EoS adopted suggest that hadronic stars are
metastable to the decay to strange stars or even black holes above a threshold value of the
gravitational mass. The lifetime of the metastable star was calculated and used to redefine
the concept of limiting mass of compact stars through the critical pressure of nucleation.
While the TOV limit [45, 46] depends only on the hadronic matter EoS stiffness, the critical
mass M., is strongly parameter-sensitive on the parameterizations adopted for both phases
description and on the value adopted for the surface tension constant o. However, it can be
seen that the overpressure AP, = P, — Py necessary for nucleation does not depend on the
bag value adopted on the description of deconfined quark matter. This constant resistance
to nucleation was not discussed in the literature before and it is not obvious, since there are
not results derived from the models that suggest the coexistence pressure and the critical
nucleation pressure show the same dependence on the bag parameter, in order to AP, be
roughly constant, neither there are previous indications that, for a given hadronic phase EoS,
the same overpressure above the coexistence pressure will result in the same nucleation time
independently of the deconfined quark matter EoS. To verify if this behavior is a simple
property of the chromodynamic phase transitions, the authors intend to apply the methods
discussed above to more credible models in a forthcoming work. One possible improvement
in the description of quark matter is the use of an EoS that considers the interaction between
quarks and gluons in a more rigorous way, as proposed in [71].

The conversion of a hadronic star into a strange star is energetically allowed by the
results obtained from the effective models. The hypothesis of GRBs as manifestations of the
energy released in the conversion of a metastable hadronic star into a strange star is also
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verified, as we obtained released energies in the range 0.5 < Fiy,/10% erg < 4.0, agreeing
with the extensive analysis of ref. [24]. When the deconfinement phase transition is taken into
account, we could infer the coexistence of small radii quark stars and larger radii hadronic
stars in a narrow band of gravitational masses, if the conversion is allowed by having an
accessible stable strange star at the mass where the nucleation is triggered. Yet, the decay to
a strange star is not viable depending on the model combination considered, leading instead
to the formation of a black hole from metastable hadronic stars with masses greater than M.,
Even considering that the decay is allowed and more massive quark stars can also be produced
by late mass accretion, under no circumstances the model combinations considered in this
work allow the description of 2 Mg compact stars. Therefore, a new astrophysical constraint
for effective model parameterizations must be added to these considered in refs. [25, 26, 43]
to demand the description of stable strange stars with masses above the observational bond
if the decay is allowed, or with a M., of the order of 2 M, if it is not.
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