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A presente tese tem como principal objetivo o estudo da matéria
estranha e as possiveis transigoes de fases, assim como as aplicacgoes
para matéria estelar.

Primeiramente, focamos no estudo da fenomenologia da transi-
¢ao de fases liquido-géas no espago de fases da matéria baridnica com o
grau de liberdade de estranheza nos modelos relativisticos [1] e também
num modelo nao relativistico utilizando resultados de célculos ab initio
de Monte-Carlo [2]. Versées do modelo de Walecka linear e nao linear
sao utilizadas para estudar o diagrama de fases do sistema formado
por (n,p,A ) nas densidades de subsaturacdo. Uma ampla variedade
de valores para as constantes de acoplamento, que satisfazem vincu-
los experimentais para a matéria nuclear simétrica e para a energia
de ligacao Lambda-Lambda de hipernticleos leves, foram levadas em
consideragao. Predi¢oes no modelo ab initio AFMDC séo consideradas
através de uma parametrizagao analitica, recentemente proposta [2] da
densidade de energia. Neste caso, um sistema simples (n,A), embora
muito interessante para nossos propésitos, foi explorado no diagrama
de fases.

Assim, a fenomenologia das altas densidades também foi consi-
derada no presente trabalho objetivando compreender as possiveis tran-
sicoes de fases na matéria estelar densa. O modelo ab initio também
foi explorado nas regioes de altas densidades visando obter resultados
qualitativos para matéria estelar. Os vinculos experimentais dos po-



tenciais hipernucleares do A nos modelos RMF nos apontam para re-
sultados importantes sobre a matéria barionica estranha no diagrama
de fases. Nés utilizamos a decomposicao espinodal para estudar as
instabilidades no sistema (n,p,A) em densidades altas e os resultados,
apesar de nao serem surpreendentes, apontam para a total inexisténcia
de instabilidades nos modelos relativisticos. Nés exploramos, mais uma
vez, os valores das constantes de acoplamento, satisfazendo os vinculos
experimentais, para calcular a equagao de estado adequada e obter as
relagbes de massa e raio dos objetos compactos. A questao da inclusao
de todo o octeto barionico é também considerada na matéria estelar em
temperatura finita.

Finalmente, nés estudamos a hipétese da matéria estranha esta-
vel de Bodmer-Witten-Terazawa-Itoh [3-6] de maneira a obter as jane-
las de estabilidade em dois diferentes modelos relativisticos de quarks.
Um desses modelos é o bem conhecido modelo de sacolas do MIT [7]
e o outro é o chamado modelo com as massas dos quarks dependentes
da densidade (QMDD) [8]. Nés também estendemos nossa investigacao
das janelas de estabilidade para temperatura finita.
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This thesis is addressed to the study of strange matter, the exis-
tence of possible phase transitions and applications to hypernuclear and
stellar matter.

We have first focused on the phenomenology of a liquid-gas phase
in baryonic matter with strangeness degrees of freedom within RMF
models [1] and Monte-Carlo ab initio models [2]. The linear and non-
linear versions of the Walecka model have been employed to study the
phase diagram of (n, p, A )-systems at sub-saturation densities. A large
variety of coupling constants satisfying the experimental constraints
of a Lambda potential in uniform symmetric nuclear matter and the
Lambda-Lambda binding energy in light double-Lambda hypernuclei
were taken into account. Predictions of an ab initio AFMDC model
have been exploited by making use of an analytic parametrization of
the energy density recently proposed in [2]. In the latter case, the
simplified but still interesting (n,A) mixture has been explored.

Then, the phenomenology of high density has also been consi-
dered aiming the understanding of a possible phase transition in dense
stellar matter. The simplified (n ,A ) ab initio system has also been
explored in this context. The experimental constraints of a Lambda
potential in RMF models has given us a very interesting insight about
the strange matter in high density range in the phase diagram. We
have used the spinodal decomposition to study the instabilities in the
system (n,p,A) at high densities and the results, which are not sur-
prising, have shown a total absence of phase transitions within RMF



models. We have once more explored a variety of coupling constants
satisfying the experimental constraints to compute for adequate equa-
tions of state and obtain the mass-radius relations of compact objects.
The question of the inclusion of all the baryon octet has also been
considered in stellar matter at finite temperature.

Finally we have studied the Bodmer-Witten-Terazawa-Itoh hy-
potesys of stable strange matter [3—6] in order to obtain the stability
windows of two different relativistic quark models. One of these models
is the well known MIT bag model [7] and the other one is called the
density dependent quark mass model (QMDD) [8]. We have extended
our investigation to finite temperature systems as well.
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1 INTRODUCAO

A teoria mais aceita para a origem do universo declara que ele
se originou a partir de uma grande explosao, seguida pela formagao de
matéria primordial extremamente densa e quente [1]. Esta matéria era
composta basicamente de particulas elementares, os atualmente cha-
mados quarks e 1éptons. Como a matéria se expandiu e se resfriou, os
quarks se juntaram para formar particulas mais pesadas, chamadas de
hadrons [9]. Cada hédron contém trés quarks, formando um bérion,
ou dois quarks, formando um méson. Os prétons e néutrons, que sao
bérions, juntaram-se para formar os nucleos. Os elétrons, que sao 1ép-
tons, foram atraidos pelos nicleos de maneira a formar os atomos. Os
nucleos leves e pesados foram criados dentro das estrelas, que, por sua
vez, nasceram de uma grande massa de matéria primordial, o berco
estelar [1].

A histéria de uma estrela comeca com essa matéria primordial
e seu desenvolvimento é determinado de acordo com a distribuicao de
massa inicial. Uma das possiveis sequéncias evolutivas de uma estrela
leva & expulsao de matéria por parte da estrela. Esta matéria escapa
para o espaco interestelar, resultando na formacao de estrelas menores,
planetas, nebulosas, entre outros sistemas complexos.

Voltando aos atomos, eles se uniram para formar moléculas, que,
por sua vez, formaram as substancias quimicas e estruturas mais com-
plexas. A cosmologia e a astrofisica se ocupam em compreender a
evolugdo do universo desde a grande explosdo. A astrofisica nuclear
estuda as sinteses dos ntcleos pesados a partir de nucleos mais leves
nas condicOes extremas existentes nas estrelas. A fisica nuclear estuda
o comportamento do nicleo sob condi¢ées normais (e terrestres) e seus

estados excitados, assim como as reagoes que os governam. A quimica
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estuda a estrutura atomica das moléculas e suas reacoes. Finalmente, a
biologia se encarrega de estudar os aglomerados moleculares que com-
poem os seres vivos. O trago principal entre essas areas do conheci-
mento é o método utilizado para compreender estruturas complexas
comegando por estruturas mais simples e suas interacoes.

Na fisica nuclear, as estruturas mais simples sao os chamados
nucleons, isto é, prétons e néutrons. A interagdao nucleon-nucleon, res-
ponsavel por manter o ntcleo ligado, pode ser entendida a partir da
andlise de experimentos de espalhamento, ou seja, através de colisoes
entre nucleons. O entendimento de tais colisoes, é em geral, satisfato-
rio e, em principio, deveria nos permitir conhecer a estrutura do nicleo
atomico em detalhes. Mas esse nao é certamente o caso e esta é uma
caracteristica tipica de sistemas de muitos corpos. Apesar do nicleo
atomico poder ter algumas centenas de nucleons, este nimero nao é
grande o bastante para tratarmos o nicleo atomico por quantidades
macroscopicas, pressdo, temperatura, coeficiente de elasticidade, etc.,
como ¢ feito com gases, fluidos e sélidos em equilibrio termodinamico.
Por outro lado, é também dificil tratar sistemas com poucos nucleons,
pois, em geral, envolvem problemas de trés corpos, que sao bastante
complexos e requerem métodos aproximativos.

A teoria quantica de campos (TQC) é, certamente a, mais bem
sucedida de todas as teorias fisicas j4 propostas para a descricao do
mundo subnuclear [10]. O poder de predi¢ao das TQCs é notdvel, por
exemplo, na descricdo da interacdo entre elétrons e fétons através da
quantum electrodynamics (QED). Além do mais, atualmente, é possivel
unificar trés das quatro forcas fundamentais da natureza (forte, fraca
e eletromagnética) sob a perspectiva das TQCs, excluindo, até o mo-
mento, a forca da gravidade. De fato, o modelo padrao das particulas

elementares é totalmente apoiado no formalismo dos campos quanti-
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cos. Foi em 1927 que P. A. M. Dirac combinou a mecéanica quantica
de Schrodinger com a relatividade especial de Einstein, criando assim
uma teoria relativistica para o elétron. Ja a QED surgiu como a com-
binagao da teoria relativistica do elétron com a teoria das radiagoes.
Inicialmente, a QED pode fazer previsoes de baixa ordem em célculos
perturbativos, contudo, quando se tratava de correcoes radiativas de
ordem superior, infinitos emergiam das amplitudes, conduzindo a QED
a sua primeira crise. Em 1949, os fisicos S. Tomonaga, J. Schwinger e
R. P. Feynman inventaram uma maneira de absorver as quantidades di-
vergentes nos parametros fisicos da teoria “contaminada” por infinitos.
A este tipo de procedimento, denominou-se renormalizagao de infini-
tos, em contraste com a renormalizacao finita que pode ocorrer na fisica
classica. A QED renormalizada permitiu realizar previsées muito acu-
radas para o momento magnético do elétron, assim como para o desvio
Lamb. Embora com todo o sucesso da QED, havia muitas dificuldades
em seguir construindo teorias para as demais trés forcas fundamentais,
como, por exemplo, a forga forte [11].

O método perturbativo foi bem sucedido nos calculos da QED
devido a sua constante de acoplamento ter uma magnitude pequena.
Esta técnica passou a fazer parte do aparato tedrico da TQCs. Com
o sucesso da QED, debates sobre renormalizabilidade e sobre as técni-
cas de regularizagao, para controlar os infinitos, foram aparecendo na
literatura cientifica especializada. As manipulacées matemaéticas ine-
rentes as regularizacoes devem manter inalteradas as simetrias fisicas
da teoria. A renormalizacdo das chamadas teorias de calibre foi um
grande avango para a TQC, pois foi possivel juntar as teorias dentro
de um modelo unificado e renormalizavel. A teoria eletromagnética é
unificada com a teoria fraca num esquema em que os campos de ma-

téria trocam as chamadas particulas de calibre, neutra e carregada, a
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chamada teoria eletrofraca.

O modelo de quarks foi também incorporado ao modelo unificado
das demais forgas da natureza. Os glions s@o as particulas de calibre
e fazem a mediacao da forcga forte e a teoria é chamada de quantum
chromodynamics (QCD). A constante de acoplamento da forga forte,
na verdade, varia com a escala de energia e, em energias muito elevadas,
os quarks passam a interagir mais fracamente. A chamada liberdade
assintdtica tornou vélido o cédlculo perturbativo na QCD.

Na distancia de interesse da fisica nuclear (~ 1 fm), os quarks
tém um forte acoplamento, dificultando a aplicagao de métodos pertur-
bativos. Os fenémenos da fisica nuclear ficam praticamente intratéveis
a partir da teoria fundamental. Em muitos problemas da fisica, é im-
portante procurar saber quais sao os graus de liberdade mais relevantes
para o problema. Modelos que levam em consideracao os graus de li-
berdade dos hddrons (barions e mésons), ao invés dos quarks, sdo muito
utilizados atualmente e tém se mostrado uma 6tima alternativa. Os co-
nhecidos modelos da quantum hadromodynamics (QHD) s@o modelos
efetivos formulados para dar um tratamento microscépico consistente
aos sistemas nucleares baseado em alguns ingredientes importantes da
teoria fundamental. Tais modelos s@o muito utilizados para descrever a
matéria nuclear densa das estrelas de néutrons. As constantes de aco-
plamento podem ser ajustadas fenomenologicamente para descrever as
propriedades da matéria nuclear na densidade de saturacao. Tradicio-
nalmente, as propriedades da matéria nuclear podem ser bem descritas
através de modelos nao relativisticos utilizando a equagao de Schrodin-
ger, embora a formulagao relativistica seja mais atraente na aplicacao
da matéria estelar, onde as densidades podem alcancar de 3 a 10 vezes
o valor da saturacao nuclear.

Os fenomenos nucleares sao bem descritos pela fisica dos hadrons
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- embora a interagao subjacente seja a forca forte -, portanto, a teo-
ria fundamental é a QCD. E através do diagrama de fases da QCD
que podemos entender que no dominio da fisica nuclear, de densidades
e temperaturas ordindrias, os quarks “permanecem” confinados dentro
dos hadrons. Quando a densidade ou a temperatura atingem valo-
res extremos, & matéria hadronica cede lugar a matéria de quarks e
glions. Em baixas temperaturas e altissimas densidades, espera-se que
os hadrons, em alguma densidade critica desconhecida, cedam lugar aos
quarks. Acredita-se também que esta transi¢do de fases é de primeira
ordem e que deva ocorrer no interior das estrelas de néutrons. Para
densidades acima desta densidade critica, a matéria de quarks pode
aparecer na forma da matéria de quarks na fase supercondutiva de cor
(CFL). Além disso, especula-se que a matéria estranha de quarks possa
ser o verdadeiro estado fundamental da matéria nuclear. Para que isso
seja verdade, a matéria estranha de quarks, no ponto onde a pressao
se anula, deve ter uma energia por barion menor que a energia por ba-
rion do *°Fe. Um lugar onde esta matéria estranha pode estar presente
é no interior das estrelas de néutrons. A seguir explicaremos como a
presente tese foi divida.

No capitulo 2 trataremos dos modelos relativisticos no estudo
das transigoes de fases em baixas densidades. Em tais modelos, utiliza-
remos dados experimentais dos potenciais hipernucleares para reduzir
o nimero de constantes de acoplamentos arbitrarias. Um modelo, nao
relativistico, obtido a partir de calculos ab initio sera utilizado para fins
comparativos com os modelos relativisticos. Encerraremos o capitulo
2 com os resultados da decomposigao espinodal, nas regioes de baixas
densidades no diagrama de fases, para diversos sistemas e apresentare-
mos nossas conclusoes parciais.

No capitulo 3 trataremos das regides de altas densidades, isto
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é, as regides que sao importantes para o estudo da matéria estelar.
Além de discutir os resultados obtidos no modelo ab initio, abordaremos
também a matéria estelar em equilibrio . Discutiremos em detalhes o
papel das constantes de acoplamento dos hiperons na equacao de estado
e nos perfis estelares. Varios resultados sobre a matéria estelar serao
discutidos e ao final apresentaremos nossas conclusoes parciais.

No capitulo 4 estudaremos os quarks desconfinados num regime
de altas densidades e baixas temperaturas, embora diferente do con-
texto da matéria hadronica, este capitulo também cuidard da estra-
nheza. A conjectura da matéria estranha absolutamente estavel sera
estudada através de dois modelos efetivos relativisticos. A equagao de
estado da matéria estelar serd obtida e discutida juntamente com as re-
lagoes de massa e raio. Depois de apresentarmos os resultados refente
a este capitulo faremos nossas conclusoes parciais.

Na conclusao final, juntaremos todas as conclusoes parciais ja
apresentadas nos capitulos 2, 3 e 4 e faremos algumas sugestdes para
trabalhos futuros. No apéndice A estao as convengoes utilizadas no pre-
sente trabalho. No apéndice B estd a dedugao da matriz curvatura e no
apéndice C resolvemos a equacgao de Dirac. Os apéndices D e E mos-
tram vérios resultados referentes ao capitulo 3 e finalmente no apéndice

F estao algumas dedugoes termodinamicas referente ao capitulo 4.
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2 MODELOS RELATIVISTICOS DE CAMPO MEDIO:
BAIXAS DENSIDADES

Numa visao conservadora, efeitos relativisticos nao sao consi-
derados importantes para problemas de estrutura nuclear de baixas
energias. De fato, os nucleons com maior energia cinética dentro do
nicleo atingem no maximo vinte nove por cento da velocidade da luz
[12]. Desta maneira, poderiamos esperar que efeitos cinemdticos re-
lativisticos pudessem ser ignorados, contudo, podemos citar algumas
motivagoes que sugerem o uso de modelos relativisticos. Os modelos
Relativistic Mean-Field (RMF) s&o tdo bem sucedidos quanto os mo-
delos nao relativisticos Skyrme-Hartree-Fock (Skyrme), em descrever
a estrutura do nticleo de um atomo e com a vantagem de explicar a
interagdo spin-érbita ab initio [13].

Na década de cinquenta, houve muitos esforcos para se construir
um modelo nao relativistico livre de pardmetros com base na forga de
dois corpos proveniente do estudo do espalhamento nucleon-nucleon.
Brueckner e seus colaboradores realizaram importantes avangos nesta
direcao, embora tenham obtidos resultados ruins para energia de liga-
¢ao e o ponto de saturacao da matéria nuclear. Estes esforgos ficaram
conhecidos como nonrelativistic Brueckner calculation. Nos anos se-
tenta, depois de muita investigagao para obter melhores resultados para
a energia de ligacao, uma abordagem fenomenoldgica, conhecida como
density-dependent Hartree-Fock, foi proposta para forca de dois corpos,
na qual, efeitos procedentes do meio sao incorporados na interagao.
Desta maneira, as propriedades da matéria nuclear sao ajustadas. Con-
tudo, o modelo dependente da densidade nao esta dentro do esquema
tedrico livre de parametros [12]. Uma extensao do modelo de Brueckner,
que inclui a relatividade, é conhecido como Dirac-Brueckner-Hartree-

Fock calculation e fornece a energia de ligacao corretamente e é livre
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de pardmetros [12-14].

Nos modelos RMF, a interagao nuclear é descrita por intermédio
de campos mesonicos, portanto, mais préximo do cenario das teorias
quanticas das interagoes fundamentais [9, 13, 15]. Os modelos sio efeti-
vos e possuem constantes fenomenolégicas para ajustar as propriedades
nucleares. A formulagao relativistica pode servir como base para extra-
polagoes na direcao da matéria densa e quente no interior das estrelas
de néutrons. Em tais objetos, a relatividade torna-se certamente im-
portante [1]. Os modelos RMF descrevem os niicleos como sendo um
sistema de nucleons relativisticos que obedecem a equagao de movi-
mento de Dirac, onde a interacao ocorre de maneira covariante com os
campos mesonicos. Os campos mesonicos sao tratados na aproximacao
de campo médio, isto é, sao considerados campos classicos. Este trata-
mento consiste em trocar os campos dos mésons por seus valores médios
[15]. A justificativa para isso é que as flutuagdes quanticas dos campos
dos mediadores podem ser desprezadas na medida em que a densidade
bari6nica aumenta [16]. Isto torna vidvel o estudo da matéria nuclear
uniforme na densidade de saturagao nuclear. A aproximagao de campo
médio pode ser aplicada também ao problema do ntcleo finito. Neste
caso, os valores esperados dos campos mesonicos dependerao das co-
ordenadas, deixando o problema mais complexo. O efeito do mar de
Dirac dos nucleons também é desprezado [16]. O modelo é interpretado
como uma tentativa fenomenolégica que pretende gerar uma descri¢ao
relativistica autoconsistente do nicleo e descrever a dinamica nuclear.
Os modelos RMF tém atraido muita atencao nos ultimos anos. Muito
do sucesso dos modelos RMF é devido a descrigao do espalhamento
préton-nicleo em altas energias e, em particular, das propriedades de
spin. Os modelos RMF sao considerados como generalizagoes relativis-

ticas dos modelos de Skyrme e Gogny [13], usando os graus de liberdade
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mesoOnicos em vez de forgas instantaneas. Nota-se que os modelos re-
lativisticos de campo médio sao flexiveis e poderosos, assim como os
nao-relativisticos. Além do mais, existe o bonus de explicar a interacao
spin-6rbita mais naturalmente.

Podemos ficar tentados a ver a densidade lagrangiana do mo-
delo como se tratando de uma teoria quantica de campos stricto senso,
entretanto, este ndo é realmente o caso no RMF. O modelo é cons-
truido com base em duas fundamentais aproximacoes, o campo médio
e a aproximacao no-sea. A aproximagdo mo-sea remove a contribuicao
do mar de Dirac de estados de antiparticulas. A densidade lagrangi-
ana do modelo é vista, entdo, como sendo efetiva e é utilizada somente
no contexto das aproximagoes mencionadas. A aproximacao de campo
médio remove todas as flutuagoes quanticas dos campos mesonicos na
medida em que utilizamos os valores esperados dos campos no lugar dos
operadores de campo. Tais campos podem ser nimeros ou fungoes das
coordenadas. Do ponto de vista fisico, isto quer dizer que os nucleons
interagem apenas através de campos médios e estacionarios. Veremos
na proxima secao a formulagao original, devido a Johnson, Teller, Du-
err [17] e Walecka e Serot [18, 19], do modelo RMF. O modelo original
é geralmente chamado de Quantum Hydrodynamics I (QHDI) e incor-
pora os mésons ¢ e @. A inclusdo da interagao de isospin se deve pela
presenca do méson p, que permite o estudo de assimetria de isospin do
sistema. Para esta versao, da-se o nome de Quantum Hydrodynamics IT
(QHDII) [18, 19]. No presente trabalho, consideramos sempre a QHDII

e, portanto, contamos com a presenga de, no minimo, trés mésons.

2.1 Modelo de Walecka Linear (LWM)

Em 1974, J. Dirk Walecka propos um modelo que buscava des-

crever um sistema nuclear de muitos corpos relativistico baseado na
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interagao nucleon-nucleon através da troca de mésons e respeitando a
formulagao de Yukawa. Este modelo ficou historicamente conhecido
como QHDI. De fato, o modelo QHDI é equivalente & eletrodinamica
quantica massiva com um méson escalar adicional [20]. Apesar da se-
melhanca com a Quantum Electrodynamics QED, os modelos da QHDI
e QHDII nao podem ser tratados perturbativamente devido & intensi-
dade da interagao forte na escala de energia da fenomenologia nuclear.
Embora isto seja realmente uma limitacao que dificulta a busca de solu-
¢Oes para as equacoes de movimento, esta caracteristica esta presente na
teoria fundamental Quantum Chromodynamics (QCD). Por outro lado,
os fisicos nucleares se veem forcados a buscar métodos nao perturba-
tivos e aproximagoes razodveis. A apresentacdo dos modelos, nesta e
nas préximas segoes, consiste basicamente na descricao do método nao
perturbativo para matéria nuclear uniforme. No que segue, passaremos
a chamar, por conveniéncia, o modelo QHDII de Linear Walecka Mo-
del (LWM) . Por completude, levaremos em conta a presenga do octeto
bariénico. A densidade lagrangiana do LWM, que descreve a dinamica

dos barions do octeto tem a seguinte forma:

Lwm = ZWJ- (7" (i0y — 8wj®u — 8T Py) _mﬂ Vi
j

1

+3 (duodto —mgo?)

1 uv 1 2
——QuyQ +§mww,la)“

4
1

5 o 1
- RYY 4+ 2 B, - B
3 tuy R +2mppu p,
onde m; =m;—goj 0 ¢ a massa efetiva barionica e m; ¢ a massa do
bérion j=n ,p ,A 27,20 £F 57 B . Os termos Quy = dyy —

oy e ﬁuv = JuPv—0vPu—8pj (ﬁ# X ﬁv) sao os tensores de forca, onde
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a flecha sobrescrita no ltimo termo se refere ao espaco de isospin e T
¢é o operador de isospin. As constantes de acoplamento sao g;; = Xi;gin,
onde os mésons sao indexados por i = 6,®,p e os barions por j. Note
que y;; sao fatores de proporcionalidade entre g;; e as constantes de

acoplamento do nucleon gy, com N =n, p.

2.2 Modelo de Walecka Nao Linear (NLWM)

O modelo proposto por Walecka obteve éxito, embora limitado,
na descrigao das propriedades do nticleo. Veremos mais tarde, na secao
2.5, quais sao seus pontos fortes e fracos. A busca de melhores modelos
efetivos para descrever os problemas da fisica nuclear tem motivado
muitas pessoas durante varias décadas. Uma outra proposta é o Non-
linear Walecka Model (NLWM). Originalmente proposto em 1977, por
J. Boguta e A. R. Bodmer [21], o NLWM consiste, basicamente, na
inclusao da auto interacao dos campos ¢ na densidade lagrangiana do
LWM. Os novos parametros introduzidos permitem um melhor ajuste

das propriedades nucleares. A lagrangiana é escrita como

Inowm=ZLwm +U (0), (2.1)
onde,
1 3 1 4
U(o)= —3bmy (gon0)" — ZC(gO'NO') (2.2)

b e ¢ sao as constantes de acoplamento da auto interagao cubica e
quéartica do campo o, respectivamente. O fator my é a massa do nucleon

que garante a dimensionalidade correta do termo ctbico.
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2.3 Os Mésons Estranhos

De acordo com o modelo padrao, os hadrons nao sao particulas
fundamentais, pois sao compostas, estruturalmente, por quarks. Os
quarks se combinam na matéria para formar os mésons (2 quarks) e
barions (3 quarks) e s@o as pecas fundamentais da interacao forte. Além
disso, eles sao férmions e possuem carga elétrica e carga de cor. Na
década de 1960, M. Gell-Mann e G. Zweig propuseram o modelo de
quarks, inicialmente, com apenas trés tipos de quarks, ou trés diferentes
“sabores”, a fim de explicar as propriedades conhecidas dos hadrons
[22]. A primeira geracao de quarks é simbolizada por u (up), d (down)
e s (strange). Depois de novos avangos tedricos e novas descobertas nos
aceleradores, outros 3 quarks passaram a incluir o quadro das entidades
fundamentais da matéria: ¢ (charm), b (botton) et (top). A respeito dos
sabores, o quark s introduz “strangeness” no modelo padrao, o quark
¢ “charmness”, os quarks t e s introduzem “bottomness” e “topness”
respectivamente. No contexto do presente trabalho e, portanto, das
teorias efetivas, a estranheza é uma importante propriedade que pode
ser incorporada aos modelos, pois ela ganha relevancia no estudo dos
nucleos estranhos e da matéria dos objetos compactos estelares. A

tabela 2.1 apresenta os quarks e suas principais propriedades.

Sabor Massa(MeV) carga isospin s ¢ b ¢
u 5.5 2/3 1/2 0 0 0 O
d 7 -1/3 -1/2 0 0 0 O
s 150 -1/3 0 -1 0 0 O
c 1500 2/3 0 0 1 0 O
b 5000 -1/3 0 0 0 -1 0
t > 100000 2/3 0 0 0 0 1

Tabela 2.1: As propriedades dos quarks.
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Bérion Massa Composicao  J, T (%) S carga

- (MeV) - - - - - -

D 938.28 uud 12 1/2 +1/2 0  +1
n 939.57 udd 1/2 12 —-1/2 0 0
A° 115.6 uds /2 0 0 -1 0
xt 1189.4 uus 1/2 1 +1 —1 +1
¥0 1192.5 uds 12 1 0o -1 0
¥~ 1197.3 dds 1/2 1 -1 —1 —1
=0 1314.9 uss /2 1/2 +1/2 -2 0
- 13213 dss 12 1/2 —-1/2 -2 -1

Tabela 2.2: J; é o spin; T o isospin; 73 a 3¢ componente de isospin; S a
estranheza e carga é a carga elétrica.

Voltando a descrigao dos hédrons, isto é, barions e mésons, sabe-
mos que tais particulas podem carregar estranheza. Dentre os béarions
do octeto, aquelas particulas que carregam estranheza sao chamadas
de hiperons (ver tabela 2.2). Dentre os seis hiperons, a particula A
tem grande importancia no estudo dos hiperntcleos, isto é, dos nicleos
estranhos. Nas equacoes de estado das estrelas de néutrons o hiperon
A ganha destaque também.

Os mésons sao formados sempre por um quark e um anti-quark.
O méson o (isoscalar-scalar) tem um papel atrativo de médio alcance
e o méson @ (isoscalar-vetorial) é repulsivo de curto alcance na inte-
ragdo nucleon-nucleon o méson p é (isovetorial-vetorial) . Neste tra-
balho,vamos considerar também a presenca dos mésons o* (estranho-
escalar) e ¢ (estranho-vetorial) [23-26]. O méson c* é atrativo de médio
alcance e @ é repulsivo de curto alcance. Podemos identificar a presenca
desses méson com a interacao hiperon-hiperon. Os mésons ¢* e ¢ sdo
massivos e as suas massas determinam o alcance da interagao. Para im-

plementar esses novos campos, devemos adicionar os seguintes termos
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na densidade lagrangiana dos diferentes modelos: Zwy € Aviwm
D%Strange = 7ZWJ' [’yﬂg‘lﬁq&ﬂ +go*j0'*] ll/j
1 o
+3 (uo*o*o* —mio™?)
1
q)[.lvq)/lv + m (P ¢I—h

4
(2.3)

onde j = AL, E e os termos no somatorio sao termos de acoplamento
entre a matéria estranha e os mésons e o segundo e terceiro termos dao
a dinamica dos campos mesonicos. Podemos escrever uma lagrangiana

total para o modelo NLWM com mésons estranhos e o octeto baridnico

[1]

i = ZV;‘ [V (101 — 80jOu — 89j9u — 8pjT Pu)

—

mj—gs;0 —gc*j0" )| ¥,

_|_

1 1
(dyoo*o — mio )—ngN (chG)3—ZC(chG)4

+ (duo* ot o* —mio™?)

I »—N\HN\'—‘

1
—Quy QMY Emﬁ, wy "
_Zq)“vq)“v + Em‘pq&“(pﬂ,
1 — 1 = =

Finalmente, para o modelo LWM basta colocar os termos b =c¢ =0.
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2.4 Equagoes de Movimento e Equacgoes de Estado

As equagoes de Euler-Lagrange sao

0¥ 0¥
A (a(&u@)) ~ 55 =0 (2.5)

onde os campos ¢;’s representam os campos da teoria. Aplicando (2.4)
em (2.5) obtemos as equagoes de movimento. Para os campos fermioni-
cos nos modelos LWM e NLWM, as equagoes de movimento resultantes
possuem a forma da equagao de Dirac. Para os barions do octeto, as

equagdes de movimento sao [1]:

Y [V (i0y — 80j®u — 8T Pu) — (mj— 800 — go+j0")| W; =0. (2.6)

J
Note que os mésons estranhos nao se acoplam aos nucleons, apenas
aos hiperons. Os valores experimentais dos potenciais dos hiperons,
quando conhecidos, serao utilizados para fixar tais arbitrariedades. Nos
casos dos campos mesoOnicos, levaremos em conta a aproximagao de
campo médio [1, 9, 13]: (6 = (o) =0y ; Wy — (Wu) = Suo @ 5 Pu —
(Bu) = 8400 p3 = 8u06"po3 1 0* = (0%) = 07 5 du — ($u) = S0 90)-
Asim, obtemos as seguintes equacoes de movimento para os campos

dos mésons em temperatura zero:

(8on00) = Ao <Z7chpj —bmy, (chGO)2 - C(chGO)3> )
J
(ga)NwO) =Agy ZXa)j”lj7
J
(8onP0) =Ap Y T3Xp 1)

J

(8on0y) = Aso+ Z%O'*jp;a
J
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(ng@ﬁ==Aw¢2:X¢ﬂw, (2.7)
J

mg

goN 2 8pN 2 &N 2 8oN 2 4
Bo = ()" 8 = ()" B0 = (520)", Bo = (80) e 7y ¢
terceira componente da projecao de isospin do barion j do octeto. Os

2
onde, por simplicidade, fizemos as seguintes definicoes Ag = (M) ,

fatores xo; = (gcj/gcrN)a Xo*j = (gc*j/goN)a Xoj = (gwj/ng)a Xpj =
(8pj/8pN) € Xoj = (80j/8wn) sdo razdes entre as constantes de acopla-
mento do barion j com os mésons e N denota os nucleons (n,p). Note
que os mésons estranhos nao se acoplam aos nucleons Xg«n = Yoy = 0.

As densidades escalar e a densidades baridnica sao dadas respectiva-

mente por:
kr i m*
pi=-L [ L pap (2.8)
72w Jo 2 +m*2
e
YoM,
=50, pdp. (2.9)

densidade de energia dos barions é

__r RS ar—
ep = 27[22}:/0 P/ P +midp (2.10)

e para os mésons

2
e — (gon00)* . (nga)o)2+ (gonP0) n (gaNG§)2+ (gon90)?
M 27o 2Aq 20, 2Aoor 200
1 1
+36My (8on00)’ + ZC(80N60)4- (2.11)

Finalmente, a densidade total é dada pela soma

eE=¢gp+ey.
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Para obter o potencial quimico temos que derivar a densidade de energia
em relagao a densidade barionica. Note que existe uma dependéncia
com a densidade barionica no momento de Fermi no limite superior da
integral (2.10) e, nos campos @, p e @, pelas expressoes (2.7) e (3.14).
Usando a regra da cadeia para derivadas juntamente com as equacoes

de movimento para o campo G, obtemos a seguinte expressao:

W =M= Xoj (8an®0) — T3Xpj (8onP0) — Xoj (Sondo) - (2.12)

A pressao, devido aos barions nos modelos LWM e NLWM, tem a se-

guinte forma:

K 4
=X [, (2.13)

e a pressao exercida pelos mésons nos modelos NLWM ¢ dada por

(gon00)”  (gon@p)* (gpNPo)2

- 2.14
bu 2do | 280 24, (2.14)
~(gonop)’ N (8an0)’
2Agqr 2A0p
1 1
—3Mn (8on00)’ — ZC(gO'NGO)4- (2.15)

Logo, a pressao total é simplesmente a soma

P=DPB+DPu-

Na proxima secao, discutiremos as parametrizacées nos modelos LWM
e NLWM. As propriedades da matéria nuclear simétrica e infinita fixam

as razoes entre os acoplamentos dos nucleons.
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2.5 Propriedades da Matéria Nuclear

Gostariamos que nossa descrigao da matéria nuclear fosse boa
suficiente para concordar o melhor possivel com os dados empiricos co-
nhecidos a respeito da matéria nuclear no bulk. Na pratica, isto significa
que tal conhecimento implica em predizer as propriedades da matéria
nuclear simétrica na densidade de saturagéo [9, 12, 13]. E neste regime
de densidades sob pressao nula que a matéria tende a permanecer em
equilibrio e sem perturbacgoes. A respeito da matéria simétrica infinita,
é obviamente uma idealizagao, mas que possui propriedades bem de-
finidas, e que estd diretamente relacionada as propriedades do nicleo
finito. Por saturagao, entendemos que ¢é o valor da densidade cuja qual
nao faz diferenca adicionar mais nucleons ao nucleo, porque a densi-
dade de energia central permanece constante. Em primeira andlise, o
valor da densidade de saturagao, da massa efetiva do nucleon, da incom-
pressibilidade, da energia de ligacao, da energia de simetria e de suas
derivadas servirdo para ajustar os pardmetros do modelo [27]. Vamos

considerar a seguinte expansao para energia por nucleon &z da maté-

ria assimétrica no parametro de assimetria f§ = % [28] até segunda
ordem
1 82E3(n37ﬁ)
ép(ng,B) = Ep(ng,B)lp_o+ 1 [3287[32 ‘ﬁ:o +0(BY)
1 J’E
Es(ns,B) = Ep(ng)+ [2 8?2”3” ] B*+0(B%)
&p(ng,B) = Ep(np)+Egm(ns)B>+0 (B*). (2.16)

Como no caso nao relativistico, a energia por particula é dada por

EB(nB):E/B—Mn:(?/I’lB—Mn, (217)
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onde a unica diferenca é que subtraimos a massa de repouso do nucleon
que aparece ja no termo de energia cinética \/k%- +m*2. Realizando a
seguinte expansao de Eg(ng) em torno da densidade de saturagio ng
29]

1 aEB ng
EB(I’ZB) = EB(nB)|nB=n0 + 5 3]10%3)
ng=ng
1 o 29°Eg(np) 2 3

ng=ng

onde definimos y = ("33;:0) e os coeficientes sao

B = Eg(ng)l,,—n, energia de ligagio
JE
0 = 3noM pressao nula
Ing ng=no
9’E
K = 9néﬂ incompressibilidade de Ep.
anB np=ng

Realizando a seguinte expansao da func@o Esym,(np) em torno da densi-

dade de saturagao ng

1 0E;,
+§&w—%@ﬁ X

np=n

Esym (nB) = Esym (nB)|

ng=ny 8’,13

2
1 ,0°Egm(np)

+— 9nd +0(x%), (2.19)
3! on3, ()

np=ng
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onde utilizamos novamente y = ("%;:0

) e, portanto, os coeficientes
ficam escritos como

J = ES}‘m(”B)|nB:no energia de simetria
L = 3n0M slope
8n3 ng=ng
JE
Koy 9n3# incompressibilidade da Ey,.
B np=nq

Juntando as equagbes (2.18) e (2.19) em (2.16) obtemos a expressao

K L Ks‘m
&5(ns, B) =B+ 5 1+ B <J+ SX+ )xz) +0(x%).

: (2.20)
LWM (QHII) NLWM(GM1)

noy (fm=3) 0.170 0.153
m*/m 0.546 0.70
K (MeV) 554.74 300
B (MeV) -15.9 -16.3
J (MeV) 32.5 32.5
L (MeV) 107.22 94.0
Kym (MeV) 84.56 17.93
As (fm?) 13.670 11.785
Ay (fm?) 10.250 7.148
Ap (fm?) 2.820 4.410
Aso+ (fm?) 3.769 3.216
Ay (fm?) 6.040 4.212

b 0.000 0.002947

¢ 0.000 -0.001070

Tabela 2.3: Parametrizagoes da matéria nuclear nos modelos de campo
médio relativisticos.

A tabela 2.3 mostra duas parametrizagoes para os modelos LWM
e NLWM. No modelo LWM, adotamos a parametrizacao do modelo

orignal QHDII, mas por conveniéncia chamamos de parametrizacao
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LWM. No caso do NLWM, existem varias parametrizagoes possiveis,
mas, no presente trabalho, adotamos apenas a parametrizagao GM1,
a qual chamamos de parametrizagio NLWM [1, 26, 27]. Através da
tabela 2.3, é possivel perceber que a incompressibilidade em LWM é
muito elevada em comparacao as demais parametrizagoes. Os valores
experimentais indicam o valor K ~ 240 MeV [27]. No modelo NLWM,
a inclusao de termos nao lineares no setor do méson ¢ faz com que a
incompressibilidade resulte em valores mais aceitdveis, isto é, K = 250
MeV. E possivel verificar que a inclusao de termos nao-lineares corrige
a incompressibilidade e também aumenta a massa efetiva do nucleon.
Atualmente se fala em, pelo menos, cinco coeficientes mensurdveis (B,
K, L e Ksy), além da massa efetiva e do ponto de saturacéo [27-29].
Cada modelo efetivo introduz alguma arbitrariedade. E certo que gos-
tarfamos de utilizar um modelo que fosse o menos artificial possivel
no ajuste dos parametros do modelo. Claro que os parametros livres
podem assumir valores ligeiramente diferentes, pois alguns dados expe-
rimentais nao sao conhecidos com precisao, porque sao obtidos a partir
de medidas indiretas. Na proxima secao, veremos como ajustar dados
experimentais que nao dizem respeito & matéria nuclear, mas sim a
matéria hipernuclear. Sabemos que valores das constantes de acopla-
mento do nucleon com os mésons o, ® e p sao obtidos da fenomenologia
da matéria nuclear ordinaria. Estas constantes sao ajustadas com as
propriedades da matéria nuclear. Para as constantes dos hiperons, na
literatura, diferentes métodos sao utilizados para fixar estes parame-

tros:
1.) Alguns autores argumentam que Xo; = Xo; = Xp; = /2/3 [30].

2.) Com base na simetria SU(6) e, portanto, na contagem de quarks

dos quarks (u,d), as constantes de acoplamento dos mésons
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o, @, p, 6* e ¢ com os hiperons sdo escritas como [26, 31-33]:
XoA = Xoa = Xox = Xor =2/3, Xoz = Yoz = 1/3, Xpr =0, Xpz =2,
Xpz =1, Xo*A = Xovs = Xon = Xor = V2/3 € Yorz = Yoz = 2V2/3.

3.) Baseado em dados experimentais dos A hiperniicleos, um vinculo
alternativo é dado por [34, 39-43]: Up (ny =no) = Xwa (8on) —
Xon (gon) = —28 MeV para determinar xs5. Geralmente, xga
é fixado pela contagem dos quarks xpa = 2/3. Este vinculo é
geralmente estendido para todo o octeto baridnico de maneira

simplista sem levar em conta outros potenciais.

4.) Utilizando dados da matéria hipernuclear juntamente com consi-
deracoes sobre a fenomenologia das estrelas de néutrons, isto é,
consideragoes sobre massas maximas, é possivel restringir o es-

paco de parametros [34].

Na préxima secao, para matéria npA, utilizaremos argumentos
similares aqueles das abordagens 2.) e 3.) listadas acima. Além de
utilizar o potencial UY para correlacionar as constantes X € Xon [34],
vincularemos o potencial U 1’\\ e as constantes dos mésons estranhos Y+
e Xoa [41]. As constantes de acoplamento entre os mésons vetoriais
(isoescalar e estranho) e o hiperon A nao serao fixadas de acordo com
SU(6), mas serdo obtidas pelos vinculos com os potenciais. J& as cons-
tantes de acoplamento entre os mésons escalares (isoescalar e estranho)
e 0 hiperon A serao parametros livres. Obviamente, pode-se obter os
valores de YA € Xo*A que correspondem aos mésons vetoriais em SU(6),
isto é, xoa =2/3 e Xon = V2/3 [26, 31, 32] .

2.6 Novos Parametros e Vinculos: U/]\V e U//\\

Nesta secao, abordaremos os parametros livres dos modelos des-

critos anteriormente, para matéria hadronica estranha, contando com a
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presenca do hiperon A e da interagao AA através dos mésons estranhos.
As constantes de acoplamento serao vinculadas com os dados experi-
mentais existentes para os hiperniicleos. Os hiperntcleos sao estados
exoticos dos nucleos, isto é, pelo menos um ou mais hiperons estao pre-
sentes para formar um nticleo. Podemos imaginar uma tabela periédica
estendida no qual os ntcleos podem conter, além dos nucleons, prétons
e néutrons, também os hiperons, lambdas, sigmas e assim por diante.
No presente trabalho, vamos nos deter apenas na inclusao do hiperon
A, pois dados experimentais da fenomenologia dos hiperntcleos para os
demais hiperons sdo bastante escassos [32, 41]. Para evitar confusoes
com a notagao, vamos fazer as seguintes defini¢ées: a forma matematica
mais geral para o potencial lambda é % (ny,np,ns). Para a matéria
simétrica, temos o potencial em duas varidveis Uy (ny,ny). O potencial
AN, contando com uma variavel apenas, é denotado por U /Q’ (ny) e, para
AA, temos que U//\\ (na), onde N denota os nucleons. Por simplicidade,
quando necessario, omitiremos a dependéncia do potencial nas varidveis
independentes, isto é, nas densidades. Os fatores y, indicam o quao
atrativo ou repulsivo o potencial Uy pode ser. Vimos na segao prece-
dente que as constantes dos nucleons sao ajustadas de maneira a dar
bons resultados para as propriedades da matéria nuclear simétrica na
saturacao (ver tabela 2.3). Isto é, na densidade de saturacdo as razoes
sS40 XoN = XoN = XpN = 1 com os fatores Ag, Agp € Ap dados na tabela
2.3. Mas as razoes entre as constantes de acoplamento dos hiperons
com as dos nucleons devem ser fixadas de alguma maneira.

Quando os mésons estranhos, 6* e @, estao presentes devemos
utilizar dados disponiveis do nucleos single-A e double-A. Baseado nos
dados dos nicleos single-A produzidos nas reagoes (77, K*), o valor
disponivel para o potencial do ntcleo single-A na matéria nuclear simé-

trica na densidade de saturagdo é UY (ng) &~ —28 MeV [49]. Para o caso
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de varios hiperons, isto é, multi-hiperon, existem apenas dados dispo-
niveis para os nucleos leves double-A, ou seja, /18\Be7 [1\3ABe e f\AHe, e as
medidas estao relacionadas com a energia de ligagdo AA [75]. Esta ener-
gia pode ser estimada através da diferenca entre as energia de ligacao
dos ntcleos double-A e single-A e é denotada por ABxa. Neste trabalho,
adotaremos o valor ABxp = 0.67 MeV [47, 48] que pode ser interpre-
tado, grosso modo, como o potencial —Ux avaliado em (np) ~ ng/5 no
interior do hiper-niicleo, onde ny é a densidade de saturacao nuclear.
Portanto, o dado Ull\V (np) = —28 MeV pode ser usado para amarrar a
constante Ypa & Xoa- Para os mésons estranhos, utilizando o dado
Uy (no/5) = —0.67 MeV, pretendemos associar xya com Xg+a. A forma
explicita para o potencial Uy nos modelos RMF considerados é dada

por:

Ur(nn,np) = Xo (8on®o) + Xoa (8on o)
—XoA (8on00) — Xo*A (8oN Oy ) » (2.21)

onde a dependéncia com a densidade é dada pelas equagoes de movi-
mento dos campos mesoénicos (2.7) e ny denota a densidade da matéria
nuclear simétrica, isto é, ny = 2n, = 2n,. Nucleons e As trocam en-
tre si os mésons ¢ e . O primeiro é atrativo, enquanto o segundo
atua repulsivamente. Esses dois mésons nao possuem estranheza. Adi-
cionalmente, os mésons o* e ¢ “enxergam” apenas os hiperons. Por
simplicidade, vamos definir @ = (gon®), ¢ = (gondo), © = (gon00) €

0" = (gon0y) € reescrever as equacoes (2.21) em termos das varidveis
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independentes, isto é, das densidades dos constituintes do sistema.

2 2
Up(ny,np) = Xﬂ)/\(im) nN — XoA (i:n> py (o)

(0}

Yo 2 m 2 g 2
o (2] e
XowA mg me
_ 1+<XG*A>2(%)2 (g(in)2<x )2 s(c G*)
XoA Mo meg oA PALS
2
SN <g0"> [~bm, 6% —ca?]. (2.22)
Mg

Primeiramente, vamos tomar o potencial unidimensional, na matéria de
nucleons simétrica, Ull\v (ny), que nada mais é que o potencial “sentido”
por um hiperon A quando sujeito ao campo médio da matéria nuclear
simétrica. A expressao lé-se:

2
Uy (ny) = Xa)A(iZ)N> ny

()

2
—XoA (g"N> [Py (0) —bm,06* —cc’] . (2.23)

meg
Aqui podemos utilizar o seguinte dado experimental proveniente da
fenomenologia dos hipernicleos UY (ng) = —28 MeV. Partindo da ex-
pressao (2.21), juntamente com as equagoes de movimento para matéria

nuclear simétrica, obtemos U /’\V (nn) e isolando YA ficamos com:

XoA Oly_p, —28 MeV

XQ)A = (224)

w|N=l’l0
O parametro Ysa € mantido como parametro livre em ambos os modelos
RMEF [34]. A figura 2.1 mostra as relagdes entre Xga € Xoa quando sub-
metemos os parametros ao vinculo. Par cada escolha de yga, temos um

potencial especifico que obedece ao vinculo UII\V (no; Xon) = —28 MeV.
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A figura 2.2 mostra uma familia de potenciais vinculados pela equa-
¢ao (2.24) nos modelos LWM e NLWM . A maior diferenca entre os
dois modelos, de acordo com a figura 2.2, é que, para valores eleva-
dos de Xoa, as curvas para UII\V no modelo NLWM s&o mais profundas
em baixas densidades que as do modelo LWM. Isto se deve em partes
aos termos nao lineares, embora a parametrizagao escolhida para cada

modelo também influencie.

Vamos agora tomar o potencial U/’\\ (na), que nada mais é que o
potencial “sentido” por um hiperon A quando sujeito ao campo médio

da matéria composta apenas por A. A expressao (2.23) se reduz a

Figura 2.1: Relagbes entre as constantes de acoplamento dos As nos
modelos LWM e NLWM.

1+ (’j{:)z (:jﬂ (or)%,  (2.25)
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Figura 2.2: Curvas UY (vinculadas por UY (ng) = —28 MeV denotado
pelo ponto preto) para alguns valores de yga em (a) LWM e (b) NLWM

onde definimos X de acordo com

Y=0- (‘S:Z:)z{ﬁﬁ_l} (=bmy0* —co?), (2.26)

onde B é dado pela expressao

() G| @

Ja comentamos que um dado importante da matéria composta

B=

por As é U/’\\ ("?0) = —0.67 MeV. Portanto, resolvendo para yyx, obtemos

a seguinte expresséo [46]:

UR (2) +Bxon Zl,, _m0 — Xor @, _n0
Xon = ("“’) | 220 AT TS on. (2.28)

XoA wln,\:"%

Note que, na equagao (2.28), existem combinacoes de Yga € Xo*a que
nao possuem solugoes reais para Yyp. Devemos também lembrar que
XA ja foi fixado para matéria nuclear simétrica e depende de ysa atra-

vés de (2.24). Em (2.28), os campos w|n,r"f° e E|nA7ﬂ7() sdo avaliados
-5 -5
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na matéria de As contando apenas com a interacao AN, isto é, com a
troca dos mésons ¢ e @. Portanto, neste caso, temos que ¥s+po = 0 na
expressdo (2.24). Para as solugoes reais, o vinculo (2.28) é vélido para
os modelos de LWM e NLWM, contando que, para o modelo LWM, seja
estabelecido b = ¢ =0. Assim, o campo X se reduz a ¢ (ver expressiao
(2.26)). As figuras 2.3 (a) e (b) mostram o espago de pardmetros tri-
dimensional ysA X Xo*A X Xoa, onde xpa depende de xga € Xo*a pela
equacdo (2.28). Na figura 2.3 (a), o espaco de parametros é grande
e nenhum vinculo adicional foi acrescentado. Por outro lado, a figura
2.3 (b) mostra um espago de parametros relativamente estreito (pontos
vermelhos) vinculados pela matéria estelar bariénica estranha (com o
octeto presente). Neste sistema sdo impostos a neutralidade de carga e o
equilibrio B, onde a presenca dos léptons, elétrons e miions é necessdria
[1]. xp = 1.5 é fixo para todos as particulas, portanto, garante o apare-
cimento dos As antes dos demais hiperons. Os pontos em cinza estao
relacionados com as solugoes divergentes, onde a massa efetiva dos As
tendem a zero. Os pontos em vermelho resultam em solugoes possiveis
e, em alguns casos, a massa maxima pode alcancar duas massas solares
com fracao de Yo = np/np finita. Este cdlculo serd melhor abordado no
capitulo 3, quando serd tratado da matéria em altas densidades. Claro
que os modelos LWM e NLWM fornecem distintas equagoes de estado
para matéria estelar, mas, por enquanto, a figura 2.3 (b) serd sufici-
ente para restringirmos o espago de parametros de forma significativa
também na figura 2.3 (a), isto é, tomaremos (Ysa < 1.1).

Com base no vinculo adicional da figura 2.3 (b), podemos iniciar
o estudo das possiveis instabilidades da matéria hipernuclear em baixas
densidades nos modelos considerados. Adiante, verificaremos o quao
dréstica foi nossa escolha para o limite superior do parametro Yga.

Um raciocinio muito similar estd presente no artigo [34]. Contudo, o
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autor nao considera a inclusao dos mésons estranhos, isto €, a interacao
AA. Neste mesmo artigo, os valores experimentais de UY sdo utilizados
para restringir as constantes de acoplamento e os resultados para as

massas maximas também sao analisados.

Para cada par de parametros escolhidos Ysa € Xo*a, Um par-
ticular potencial U/’\\ é obtido e este é sempre vinculado ao ponto
U//\\ (%OQXGA,XG*A) = —0.67 MeV. Vamos comparar os efeitos deste vin-
culo nas curvas dos potenciais Up. Nas figuras 2.4 (a) e (c), o potencial
U /’\\ é exibido para a matéria de As sem a presenca de mésons estranhos
nos modelos LWM e NLWM respectivamente. Nas figuras 2.4 (b) e 2.4
(d), o potencial é mostrado para a matéria de As com os mésons estra-
nhos presentes para os modelos LWM e NLWM respectivamente. Estas
duas figuras sao qualitativamente similares, apesar de que, na figura
2.4 (d), o potencial é ligeiramente mais negativo que na figura 2.4 (b)
em baixas densidades, isto é, ny < ng/5. Em densidades acima da den-
sidade de saturacao nuclear, podemos ver que as curvas na figura 2.4
(d) sdo geralmente mais inclinadas do que aquelas mostradas na figura
2.4 (b), isto é, para os parametros escolhidos, o potencial U/’\\ é mais
atrativo no modelo LWM do que no modelo NLWM. E importante no-
tar que, quanto mais inclinada a curva, mais atrativo é o potencial. Se
observamos os valores das constantes de acoplamento, é 6bvio que, na
medida em que YsA € Xo*a aumentam, a atracao no sistema aumenta,
entretanto, através dos vinculos impostos, os parametros Ypa € Xpa au-
mentam de valores, assim como a repulsao no sistema. O balango final
entre a repulsao e a atragao, ponderado pelas massas dos mésons, no
potencial U/’\\ do sistema é o aumento da atragao a medida que ¥ga €
Xo+A aumentam seus valores, embora Yoa € ¥pa também aumentem a

repulsao através do vinculo expresso em (2.24) e (2.28) respectivamente.
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Nesta ultima afirmagao, estd implicito que o potencial UI/\\ depende do
vinculo U/]\V (nv =ng) = —28 MeV devido & presenga dos mésons ¢ e @
no sistema formado de As. Na proxima secao veremos que esta corre-
lacdo entre as constantes de acoplamento e os potenciais é refletida na
energia de ligagao.

=Finite Y A in N.S. maximum mass
m*y 22 0 in N.S. maximum mass

LWM

Figura 2.3: Relacdo entre os parametros dos modelos. (a) Espaco de
parametros para Yy vinculado pelo potencial U, ,’\\ no LWM. (b) Anélogo
a figura (a), mas para o modelo NLWM com um vinculo adicional da
matéria estelar, os pontos em cinza sao nao convergentes.

2.7 Um Modelo Nao-Relativistico Ab Initio

Recentemente, diversos modelos ab initio foram propostos na lite-
ratura para serem aplicados no estudo da matéria hipernuclear. Alguns
modelos sdo baseados na teoria de Brueckner ou Dirac-Brueckner [52—
54]. H& também os que fazem uso de diferentes técnicas de simulagao
de Monte Carlo [2, 50, 55, 56, 58, 59]. Para a matéria pura de néutrons,
no regime de baixas densidades, onde as interagoes sao bem conheci-
das e os efeitos de trés corpos tém pouca importancia, tais modelos
fornecem resultados importantes e servem para comparar com os resul-
tados dos modelos de campo médio fenomenolégicos. Um novo modelo

ab initio ndo-relativistico foi proposto recentemente [50, 51|, baseado
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Figura 2.4: O ponto preto em cada uma das subfiguras denota
UL (nog/5) = —0.67 MeV. (a) mostra o potencial Uy e mésons estra-
nhos para vérios valores de ysa no modelo LWM. (b) é o caso em que o
potencial UL é vinculado. (c) e (d) sdo andlogos ao caso anterior, mas
agora para o modelo NLWM.

em algoritimos de simulacao de Monte Carlo e fornece a equagao de
estado (EOS) para a Pure Neutron Matter (PNM) e para a matéria
néutron-lambda com alguns valores de fracao de As, e Y5 fixos, onde
ng = na +n,. Para PNM, o método aplicado é conhecido como Auxili-
ary Field Diffusion Monte Carlo Algorithm (AFDMC), resultando na

seguinte parametrizacao:
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epNM (1) = [a (Z:’)) ’ +b <Zz>ﬁ] Ny, (2.29)

onde os parametros a, @, b e B séo listados na tabela 2.4 e ng é o ponto
de saturacao da matéria nuclear. A densidade de energia da matéria
pura de As (parte cinética) é justamente a densidade de energia do gés

de Fermi nao-relativistico de particulas nao-interagentes

2/3

13
EcinA (nA) = =— Zna (3770 (2.30)

2mA 5

A expressao a seguir é obtida de ajustes dos resultados da simu-
lagao de Monte Carlo para diferentes fragoes de lambda Y. Isto fornece
uma parametrizagao analitica para a diferenca entre as energias obti-
das dos calculos de Monte Carlo para a matéria contendo néutrons e
As e a matéria pura de néutrons num dado dominio de (np,¥) [50].
Aqui extrapolamos a parametrizagdo para qualquer valor no dominio

das densidades n, € np
! !
Epot (M) = +cynpny, —|—cznAn,2,, (2.31)

. .. . . / /
onde, por simplicidade, definimos o seguinte ¢; =ci/ng e ¢, = cz/n%,

com c; e ¢ dados na tabela 2.5. A densidade de energia total do

sistema é
a B
n n 1 3 2/3
Etotal (nnanA) = a <ng> +b (nZ) n, + ﬁgn,\ (371?21’1,\) /
A
+ (muny, +mpny) +clln,\nn —|—c,2nAn,2, (2.32)

e 0s potenciais quimicos sao

B
n / ’
n) +my, +cihp +2cynpny,

(2.33)

Uy (np) = a(a+1) (n")aer(ﬁH)(

no no
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1 2/3 / /
Ua (1) = — (37t2nA) / +ma + iy + con. (2.34)

ZmA

Das relagoes termodinamicas fundamentais, podemos escrever a pressao

a B
Ptotal (nnvnA) = {(Xa <nn> +Bb (n”> }”n
no no

4 1 67172}1,\ 23
Smn M\ 255+ 1

—|—c/] nnn,\—|—2c/2n,\n,2,, (2.35)

total como

onde sp é a degenerescéncia de spin do A.

PNM

ny (fm=3)  0.160
a (MeV)  13.40

o 0.514
b (MeV)  5.620
B 2.436

Tabela 2.4: Conjunto de parametros utilizados no modelo ab initio para
PNM.

A tabela 2.5 mostra um conjunto de parametros obtidos quando
a interacao de dois corpos An é levada em consideragao. Ja para a
interacdo de trés corpos, temos duas parametrizagoes diferentes: Ann
(I) e Ann (IT). A constante ¢; atua como um pardmetro atrativo e ¢
como um parametro repulsivo. Note que An tem o mesmo parametro c
que Ann (IT), mas tem um valor bem menor para cy, isto é, An é muito
mais atrativo que Ann (II). Note que nenhuma forca de dois corpos do
tipo AA ¢ considerada nas simulagoes de Monte Carlo.

A principal razao para se levar em conta um modelo ab initio
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An

c1 (MeV) -70.1
¢z (MeV) 3.7
An+Ann (I)

c1 (MeV) -77.0
¢z (MeV) 31.3

An+Ann (II)

c1 (MeV) -70.0
¢ (MeV) 45.3

Tabela 2.5: Conjunto de parametros utilizados no modelo ab initio
incluindo termos de dois e trés corpos.

é que este serve como uma Otima ferramenta para comparar os resul-
tados obtidos a partir de modelos fenomenolégicos relativisticos. Para
PNM, utilizando o método de AFDMC, a energia de ligacdo nao possui
parametros livres, e portanto, podemos comparar estes resultado com
aqueles obtidos pelos modelos RMF. Nos modelos LWM e NLWM, para
a matéria pura de néutrons, nao podemos dizer que todos os parame-
tros sao fixados uma vez que os ajustes nos parametros levam em conta
apenas a matéria nuclear simétrica na saturagdo. A extrapolagao destes
vinculos para o caso extremo de assimetria é certamente dependente do
modelo. A matéria pura de néutron deve ser unbounded e, por simetria,
a matéria pura de prétons também. Fazendo essas consideracoes gerais,
podemos tentar comparar os modelos LWM e NLWM com o modelo ab
initio para o sistema A-n.

No modelo ab initio, para a matéria de néutrons e As, os ter-
mos de interagao de dois corpos An estao presentes, além da interacao

de trés corpos Ann. A tabela 2.5 mostra as possiveis parametrizagoes.
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Figura 2.5: Energia de ligacao, em trés diferentes modelos AFDMC,
LWM e NLWM, para diferentes fracoes de lambda, como mostrado nas

figuras (a), (b), (¢) e (d).
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Para os modelos RMF, temos uma familia de curvas de acordo com
as constantes de acoplamento escolhidas. A figura 2.5 mostra algu-
mas curvas da energia de ligacao para diferentes valores de fragoes de
lambda nos modelos AFDMC, LWM e NLWM. Os valores de Y, por
conveniéncia, sdo os mesmos que se encontram na referéncia [50, 51].
A figura 2.5 (a) mostra a energia de ligacao (2.17) para a maté-
ria pura de néutrons. Através das curvas, podemos ver que os modelos
LWM e NLWM nao se ajustam bem ao modelo ab initio em baixas
densidades. O modelo AFDMC se mostra mais repulsivo do que os
modelos RMF. Quando aumentamos ligeiramente a fracao de As, como
mostrado nas figuras 2.5 (b) e (¢), as curvas do modelo AFDMC se des-
viam um pouco umas das outras e as curvas para os modelos RMF mu-
dam muito pouco com esse aumento de As. Contudo, se aumentarmos
significativamente a fracdo de As como mostrado na figura 2.5 (d), no
AFDMC, a parametrizagao An resulta numa energia de ligagdo muito
negativa (portanto, muito atrativa) quando comparada com a energia
de ligagao obtida na parametrizagdio AFDMC (I) (mais repulsiva). Isto
se deve a caracteristica atrativa do potencial An. J4 na parametriza-
¢do AFDMC (II), a energia de ligagdo nao possui um minimo local.
Note que a forca de trés corpos atua repulsivamente no sistema, mas
ela é mais forte na parametrizagio AFDMC (II) do que em AFDMC
(I). Como néo temos uma tnica parametrizagdo para interacao de trés
corpos, fica dificil utilizar uma andlise comparativa com os modelos
RMF e decidir qual deles se ajusta melhor ao modelo ab initio. Nas
figuras 2.5 (d) e (e), alguns valores dos pardmetros sao utilizados nos
modelos RMF para comparar com os resultados do modelo AFDMC.
Note que U //\\ ¢é mais sensivel a mudancas em YA do que em Yg+A, COMO
é possivel ver nas figuras 2.4 (b) e (d). Podemos verificar uma correla-

¢ao entre as curvas das figuras 2.5 (d) e (e), os valores das constantes
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de acoplamento e o carater repulsivo (ou atrativo) dos potenciais UII\V
e UQ. Primeiramente, vamos olhar para figura 2.5 (d) e identificar as
linhas cheias com o modelo ab initio, depois, as linhas pontilhadas com
o modelo LWM. Note que, para Yo = 0.2 e para ng < 0.1 fm 3, a linha
pontilhada amarela é a maior dentre as demais linhas do modelo LWM.
Em seguida, vem a linha azul pontilhada, que corresponde a ysa = 0.5,
e o padrao segue em ordem crescente de Ysp. A curva em cor de rosa
é, entao, a menor delas, com o parametro ¥sa = 1.3. Podemos dizer
que, para ng < 0.1 fm ™3, as curvas pontilhadas, na ordem de baixo para
cima, sao sucessivamente mais repulsivas. Equivalentemente na ordem
invertida, a curva cor de rosa é a mais atrativa que a verde, que, por
sua vez, é mais atrativa que a vermelha e assim sucessivamente. O
padrao descrito acima se inverte em uma determinada densidade, isto
é, para ng > 0.1 fm~3. A faixa hachurada mostra a incerteza na energia
de ligagdo no modelo AFDMC quando consideramos duas parametri-
zagoes, sendo uma mais repulsiva do que a outra. Todas as curvas para
o modelo LWM sao mais repulsivas que AFDMC (I) e a repulsdo au-
menta com a densidade. Para a figura 2.5 (e), que trata do modelo
NLWM, as consideragoes sao andlogas as do caso linear, embora o ca-
rater atrativo das curvas aumentem rapidamente com o acréscimo de
Xosa em baixas densidades. Comparando com o modelo AFDMC, as
curvas do modelo NLWM s&ao mais atrativas que todas as trés curvas
do modelo ab initio. Nao é possivel aumentar sensivelmente a repulsao
diminuindo Y5, pois valores pequenos resultarao ainda em curvas fora
da faixa hachurada na figura. Nos modelos LWM e NLWM, embora
as constantes de acoplamento dos nucleons sejam diferentes, os termos
nao lineares certamente tém um papel atrativo no sistema.
Concluimos nesta secdo que, devido ao fato dos modelos rela-

tivisticos se mostrarem muito atrativos em relacio ao AFDMC para
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matéria pura de néutrons, nao é possivel dizer qual deles é melhor.
Também nao podemos aumentar a repulsao artificialmente nos modelos
relativisticos simplesmente aumentando a intensidade do acoplamento
gpn, Pois 0 modelo passaria a nao descrever a matéria nuclear e suas
propriedades. Para Yo ~ 0.26, o modelo LWM se mostra razodvel na
comparacao com AFDMC em baixas densidades, embora, para altas
densidades, a repulsao seja muito grande. O modelo NLWM ¢é muito
atrativo e apenas as curvas que correspondem a valores pequenos de
Xoa (curvas mais repulsivas) devem ser consideradas. Sabemos que o
modelo NLWM descreve melhor a matéria nuclear que o modelo LWM
e, como estamos interessados no estudo da matéria hipernuclear (sis-
tema infinito npA), é importante levar em considera¢do o modelo mais
realista, embora o modelo LWM apresente, qualitativamente, vantagens
na comparagdo com o modelo ab initio. Assim, consideraremos ambos

os modelos RMF nas anélises subsequentes.

2.8 Matriz Curvatura e as Espinodais

A natureza da interagao nucleon—nucleon resulta em uma equa-
¢do de estado do tipo Van der Waals, isto é, a forca nuclear numa
descricao de campo médio possui uma parte que é tipica de atracao
de longo alcance e uma outra repulsiva de curto alcance [66]. Assim,
como acontece com o gas fenomenolégico de Van der Waals, também
é esperado uma transigao de fases liquido-gds na matéria nuclear [66].
Esta transicao de fases estd relacionada com a concavidade anomala
da densidade de energia (em T = 0), isto é, a configuragio de uma fase
para o sistema nao é energicamente favorecida e, desta forma, a mais
favoravel serd a que separa o sistema em duas fases com densidades
diferentes. Este mecanismo de separacao de fases tem sido estudado

em detalhes em diferentes trabalhos [61-73], inclusive em uma anglise
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comparativa entre duas diferentes abordagens tedricas [63]: a sepa-
ragdo de fases no equilibrio e a decomposigao espinodal [63, 66, 67].
A primeira descrigdo corresponde a construcao de Gibbs no equilibrio
[63-65]. A segunda, por sua vez, considera que, se o sistema for trans-
portado para o interior da regiao espinodal numa reacao muito réapida
para que o equilibrio global seja atingido, a sua evolucao serda condu-
zida por instabilidades locais em vez da construgao Gibbs, que se da
no equilibrio [63, 67]. Neste trabalho, trataremos apenas da decom-
posicao espinodal. No que se refere ao fenomeno fora do equilibrio, a
decomposigao espinodal nao fornece uma medida quantitativa direta do
fracionamento de isospin final depois da separacao de fases. Calculos
de transporte devem ser considerados para uma descri¢ao da dindmica
do sistema, portanto, a decomposicao espinodal que sera apresentada
aqui é apenas uma aproximagao. Foi, no entanto, mostrado em calculos
explicitos de transporte que a instabilidade inicial domina amplamente
a dindmica subsequente [66]. Este resultado da credibilidade & descri-
¢ao do mecanismo de separacao através da decomposigao espinodal. A
formulagao matematica que apresentaremos nesta segao pode ser es-
tendida para o mecanismo de separacao de fases através da construcao
de Gibs. Embora isto nao seja feito no presente trabalho, é interes-
sante destacar que a comparacao da construcao de Gibs (no equilibrio)
com a decomposi¢io espinodal (fora do equilibrio) pode ser feita no
diagrama de fases. A referéncia [63] mostra que, para a matéria nu-
clear assimétrica, as diregoes de instabilidade nas duas descrigoes sao
muito préximas e predominantemente isoescalares, isto é, as flutuacoes
na densidade baridnica sao dominantes.

O diagrama de fases para matéria simétrica foi estudado deta-
lhadamente na referéncia [61]. Para o caso da matéria assimétrica, o

problema é mais complexo e envolve um grau de liberdade adicional,
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o isospin. Neste sistema, é esperado também observar efeitos especifi-
cos, como o ja citado fracionamento de isospin, que tem importantes
implicagdes na fisica nuclear [66]. Nesta sec¢do, trataremos do método
de investigacdo das instabilidades apenas para matéria infinita, isto
é, o tamanho do sistema é ignorado e, portanto, os efeitos de borda
nao estao presentes. Para tais sistemas, as grandezas termodinamicas
sao bem definidas, como, por exemplo, a densidade de energia, a pres-
sdo, a densidade de particulas e a densidade de isospin. A transicao de
fases liquido-gas nao é exclusiva de modelos fenomenolégicos relativisti-
cos, mas estd presente nos resultados de calculos ab initio relativisticos
ou nao-relativisticos [75] . Esta transicao de fases pode ser analisada
experimentalmente através de colisdes de fons pesados [66]. Veremos
adiante que um resultado particular dessas colisoes estd relacionado ao
fenémeno de multifragmentacao, onde ntcleos altamente excitados e
compostos sao formados em um gés de vapor de particulas. Este feno-
meno pode ser interpretado como a separacao de fases liquido-gas, isto
é, no espaco de fases nas regioes de instabilidades a matéria se apresenta
em uma fase de baixas densidades (gds) e uma fase de altas densidades
(liquido) [75].

A seguir, veremos como calcular as regioes de instabilidades me-
diante a andlise da concavidade da funcao densidade de energia para
um sistema com mais de uma espécie de particulas, ou melhor, um
sistema multi-componente. Trataremos dos calculos de instabilidade
para matéria de néutrons, prétons e lambdas em temperatura zero.
Desta forma, a energia livre de Helmholtz é simplesmente a densidade
de energia. A densidade de energia total &(n,,np,ns) de um sistema
de trés componentes é uma funcao de trés variaveis nas densidades das
particulas. Essa funcao tem um papel central no estudo da transicao de

fases, pois é através da anélise da concavidade que descobrimos se o sis-
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tema possui instabilidades termodinamicas. No apéndice B, mostramos
em detalhes como obter os autovalores e seus respectivos autovetores
associados as eventuais anomalias na concavidade do potencial termodi-
namico. A decomposicao espinodal consiste em estudar a concavidade
de uma funcao escalar para um sistema multicomponente e a comple-
xidade aumenta & medida que o ntimero de componentes aumenta no
sistema. Quanto ao espago de fases em temperatura zero, as coordena-
das sdo as densidades de particulas do sistema. Se houver anomalia na
concavidade da funcao densidade de energia, podemos identificar, no
espago de fases, qual a regiao que leva a tal comportamento da fungao.
No apéndice B, mostramos que hd uma forma quadratica associada a
funcédo escalar e também uma matriz de coeficientes. A diagonalizacao
da matriz, que envolve as derivadas parciais segundas da fungao densi-
dade de energia, permite estudar a concavidade da fungao através dos
sinais dos autovalores da matriz curvatura. Quando ha concavidade
anémala, pelo menos um autovalor é negativo e o correspondente au-
tovetor indica a dire¢ao de instabilidade no espago de fases e este é um
parametro de ordem da transicao de fases. A seguir, mostraremos os
resultados para baixos valores da densidade barionica para o sistema
An nos modelos AFDMC e RMF e, em seguida, para o sistema npA
nos modelos RMF.

2.9 Resultados: Baixas Densidades

Os nossos resultados estao intimamente ligados a chamada de-
composicao espinodal, que é basicamente a andlise da segao 2.8 e do
apéndice B. A decomposi¢ao espinodal possui uma estreita ligagao com
o estudo da transicdo de fases de primeira ordem. Em fisica nuclear
ela aparece ligada ao mecanismo de multifragmentagao nuclear, isto é,

quando, nas colisoes de nucleos, geralmente os mais pesados, produzem
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intmeros fragmentos massivos. A fisica envolvendo a multifragmenta-
¢ao nuclear vem sendo estudada em detalhes faz algumas décadas e é
uma fonte experimental valiosa para se estudar a equacao de estado,
bem como as propriedades do sistema nuclear em equilibrio e também
fora do equilibrio ([66]). O acimulo de dados experimentais sugere
que a decomposicao espinodal realmente tem um papel importante no
mecanismo de multifragmentagao, isto é, nas colisbes onde um sistema
composto é formado. A matéria pode adquirir densidades e temperatu-
ras que correspondem a instabilidade espinodal ocasionando a formacgao
de clusters, que, por sua vez, pode resultar no favorecimento da sepa-
ragao de fases no sistema e isto corresponde & chamada coexisténcia de
fases liquido-gés (LG). Adiante, discutiremos em detalhes os resultados
da decomposigao espinodal no sistema com estranheza.

Os modelos discutidos nas segoes 2.1 e 2.2 preveem instabilidades
na matéria nuclear. A regiao espinodal associada a transicao de fases
no sistema np é bem descrita pelos varios modelos relativisticos e nao
relativisticos [61-67, 69, 70, 75]. Nosso principal objetivo é discutir os
resultados provenientes dos modelos relativisticos quando o sistema em
questao possui trés componentes npA, mas antes mostraremos alguns
resultados para o modelo ab initio.

Inicialmente, calculamos a matriz curvatura e obtivemos as es-
pinodais no modelo ab initio composto de néutrons e As. Sabemos que
a densidade de energia do modelo ab initio tem origem em calculos
fundamentais, contudo, a expressao matemdtica para a densidade de
energia é apenas um ajuste para algumas fragoes de As [50, 51]. Por-
tanto, devemos encarar o modelo ab initio com cautela para fragoes de
As acima de ~ 0.26.

Considerando os modelos RMF para o sistema npA no limite em

que ¥, — 0, as comparacoes feitas na secdo 2.7 entre a energia de liga-
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¢ao do modelo ab initio e a energia de ligacao dos modelos relativisticos
permitem reduzir um pouco as escolhas das constantes de acoplamento.
Podemos levar em conta essas comparagoes no contexto das espinodais
nA. O ponto central nesta secao é estudar as instabilidades no sistema
de trés componentes npA nos modelos RMF. O espago das densida-
des é tridimensional, portanto, a funcao densidade de energia é fungao
das trés variaveis independentes. A andlise da concavidade desta fun-
¢ao consiste na discussao do apéndice B. De acordo com o estudo dos
sinais das curvaturas, podemos encontrar o locus espinodal, isto é, a
regiao no espago das densidades em que as instabilidades aparecem.
Na transicao de fases liquido-gas, geralmente, ao menos um autovalor é
negativo [32, 63, 66, 67|, indicando os parametros de ordem associados
a separacao de fases. Os correspondentes autovetores indicam a dire¢ao
de instabilidade [63, 67]. No sistema np de duas componentes, a tran-
sicao de fases liquido-gds em densidades abaixo da saturagdo nuclear
tem sempre um autovalor negativo.

Para todos os modelos relativisticos, encontramos apenas um
autovalor negativo associado a matriz de curvatura da densidade de
energia para o sistema de trés componentes npA. Este resultado é in-
dependente das escolhas para as constantes ¥oa € Xo+A € estd indicando
que apenas um parametro de ordem estd associado a separacao de fa-
ses. Para o sistema nA nos modelos LWM e NLWM, com e sem mésons
estranhos, encontramos regioes espinodais em baixas densidades. Este
é um caso particular do sistema mais amplo npA quando tomamos o
limite ¥, —+ 0. Neste limite, temos novamente apenas um parametro de
ordem associado as instabilidades. Em ambos os modelos, as constantes
de acoplamentos dos néutrons com os mésons sao fixadas de maneira a
ajustar as propriedades da matéria nuclear simétrica (ver tabela 2.1).

Portanto, a ocorréncia de espinodais para a matéria nA depende de tais
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Figura 2.6: Espinodais no plano néutron-lambda para o modelo
AFDMC com diferentes parametrizagoes e também para os modelos
LWM e NLWM com e sem mésons estranhos.
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ajustes, além de depender dos parametros dos hiperons YA € Xo+*A- NO
modelo linear, por exemplo, se nao ajustissemos a energia de simetria
Egym =32.2 MeV a constante de acoplamento gpy, isto teria implicagoes
nas espinodais. Isto é, gpy seria um parametro livre e, dependendo do
seu valor, poderiamos obter ou nao zonas espinodais no sistema nA, pois
o potencial quimico do néutron depende explicitamente de goy. Para
um valor arbitrario, e nao fisico, escolhendo, por exemplo, goy ~ 4.10
fm—3, que implica na Egym ~ 50 MeV, nenhuma espinodal no plano nA
é encontrada no modelo LWM. Isto pode ser visto também como um
aumento na atratividade do sistema através de p, pois, para o néu-
tron, a assimetria de isospin atua atrativamente em curtas distancias.
As propriedades da matéria nuclear devem ser obtidas nos limites em
que YA — 0 e, simultaneamente, ¥, — 0.5 no sistema de trés componen-
tes npA, portanto, as escolhas das constantes gon, gonv € gpn NAO 530
arbitrarias.

Desta forma, podemos concluir que a transicao de fases nas den-
sidades de subsaturagao nuclear existe no plano nA e pertence a conhe-
cida classe de universalidade liquido-gas. No que segue, estudaremos
as caracteristicas desta transicao de fases em maiores detalhes.

A figura 2.6 mostra a espinodal bidimensional para um sistema
contendo apenas néutrons e As. Na figura 2.6 (a), temos as espinodais
para o modelo ab initio levando em consideracao duas diferentes pa-
rametrizagoes que incluem a forca de trés corpos e com destaque para
YA ~0.26 (linha preta). E importante enfatizar que o comportamento
para altas fragoes de As deve ser considerado com cautela, pois os cél-
culos AFDMC foram realizados apenas até o limite Y, < 0.26. Embora
exista esta limitagdo, a transicao de fases estd presente nas duas pa-
rametrizagoes e nao pode ser ignorada. A figura 2.6 (b) mostra duas

curvas espinodais para matéria nA sem a presenca dos mésons estra-
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nhos nos modelos LWM e NLWM. Nas figuras 2.6 (c¢) e (d), mostramos
os resultados para o modelo NLWM com duas diferentes escolhas de
Xon- As constantes de acoplamento foram escolhidas de acordo com
a energia de ligacao dos modelos RMF em comparagao com o modelo
ab initio (ver figuras 2.5 (d) e (e) respectivamente). As espinodais da
figura 2.6 (a), (b), (¢) e (d) ndo tocam nenhum dos eixos, embora seja
dificil visualizar isso nas trés ultimas figuras para regices bem proximas
ao eixo n,. Este resultado se deve ao fato de que para a matéria pura de
néutrons, assim como para matéria contendo somente As, o sistema nao
é ligado. Podemos verificar que a energia de ligacao da matéria pura de
néutrons néo possui um minimo local, como mostra a figura 2.5 (a), e,
para matéria pura de As, é analogo. De fato, a espinodal relacionada as
instabilidades em temperatura zero resulta na transicao de fases, onde
o sistema é dividido em duas fases e no qual a mais densa representa o
estado fundamental ligado. Na auséncia de estado fundamental ligado
é entdo normal que as instabilidades desaparecam. Assim, sempre que
as curvas espinodais nao tocarem os eixos, esta claro que a razao por
tras disto é que temos um sistema nao-ligado. Ainda na figura 2.6 (a),
é interessante observar que a espinodal de maior drea (linha amarela)
é obtida da parametrizacdo (I) mais atrativa e a de menor area (linha
vermelha) da parametrizagdo mais repulsiva (IT). Contudo, nos modelo
LWM e NLWM, as espinodais de maior area sao obtidas de modelos
mais repulsivos como, se pode ver nas figuras 2.6 (b), (¢) e (d). Na
figura 2.6 (d) o caréter atrativo do potencial UY cresce com o aumento
de xsa, enquanto o potencial U//\\ cresce com o aumento de Ysa junta-
mente com Xgxp. A figura 2.2 e as figuras 2.4 (b) e (d) mostram que,
quanto mais inclinadas as curvas, mais atrativo é o potencial. Desta
foram, as espinodais da figura 2.5 (b) mostram claramente que, sem a

interacao AA, as espinodais maiores sao as mais repulsivas. Isto parece
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uma caracteristica dos modelos RMF' sujeitos aos vinculos discutidos
no presente trabalho. Este resultado contraintuitivo provavelmente se
deriva do fato de que altas repulses em altas densidades estao corre-
lacionadas com fortes atracoes em baixas densidades.

Um estudo completo das espinodais, para sistemas multicom-
ponentes envolve o cédlculo dos autovetores associados aos autovalores
negativos. Na matéria nuclear, a direcao de instabilidade esta relacio-
nada a separacao de fases liquido-gas. A direcdo no diagrama de fases
que indica a matéria simétrica mostra a diregdo na qual o sistema de
duas componentes, protons e néutrons, é, na verdade, um simples sis-
tema de uma componente. Esta direcao é chamada de isoescalar e a
instabilidade é dita como sendo puramente mecanica. Isto quer dizer
que apenas flutuagoes na densidade bariénica ocorrem ao passo que o
sistema permanece simétrico. A importancia em conhecer a direcao de
instabilidade de cada autovetor na espinodal estd em saber o quanto
o sistema se desvia da simples descricao da matéria simétrica. Isto é
chamado de eficiéncia para restauragao de isospin. Quanto maior o
desvio menor a eficiéncia. A matéria np serd tratada em detalhes mais
adiante.

Vamos retomar as espinodais da matéria nA com seus autoveto-
res. Antes de entrarmos na discussao dos resultados numéricos, vamos
tratar do problema qualitativamente através da figura 2.7. A ilustra-
¢ao mostra uma hipotética regiao de instabilidade: um autovetor V—
dentro desta regido, assim como uma reta pontilhada (vermelha) que
mostra uma diregao para uma fragao de As qualquer. Na figura dese-
nhamos um sistema de eixos denotado pela abscissa n, e ordenada nj,
as vezes, faremos referéncia a um sistema de coordenadas alternativo,
denotado por ny =n, +np e np =n, —na. Neste sistema, os eixos n; e

ny foram rotacionados quarenta e cinco graus no sentido anti-horario
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Figura 2.7: Esquema ilustrativo do diagrama de fases nx-n, com um
autovetor instdvel V— (em azul). Linha vermelha pontilhada denota
Y5 e forma o dngulo a; com n, no sentido anti-hordrio. A linha azul
pontilhada denota a direcao de instabilidade e forma o angulo o, com
n, no sentido anti-horario. Linha pontilhada verde denota a direcao em
que a densidade baridnica é constante juntamente com o vetor de base
(verde) correspondente. Linha rosa denota Y5 = 0.5 e juntamente com
o vetor de base (rosa) correspondente.

em relagao aos eixos n, e np. As diregoes nj e ny sao as vezes chamadas
de isoescalar e isovetorial respectivamente. Na figura, temos também
uma reta que corresponde Y4 = 0.5 (rosa), cuja a direcdo é estritamente
a mesma do eixo n; = ng (isoescalar). Note que, na figura 2.7, o vetor
u; representa a diregao isoescalar.

A reta pontilhada (azul) indica a diregdo de instabilidade. Os
angulos que estas retas formam com o eixo n,, no sentido anti-horario,
também sao mostrados na figura. A reta (verde) possui a mesma dire-

¢ao do eixo ny (isovetorial) e do vetor up. Nesta dire¢ao, nao hé variacao
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na densidade total, embora a fracao de Y4 mude em cada ponto sobre
reta. Desta maneira, o autovetor V— pode ser decomposto nas dire¢oes
dos eixos n, e np ou dos eixos n; e ny e estas sao maneiras equivalentes
de realizar a decomposicao espinodal.

Note que a reta n, = np divide o plano nA no semiplano inferior
(m,) e no semiplano superior (7y). No primeiro semiplano, temos um
sistema de duas componentes, onde, obviamente, sempre predominam
néutrons e, no segundo semiplano, temos um sistema de duas compo-
nentes, onde predominam As. Sobre a linha Y5 = 0.5, o sistema, apesar
de satisfazer np = n,, nao é simétrico, pois a massa do A é maior que a
dos néutrons. Além disso, os potenciais quimicos nao sao iguais devido
a contribuigdo de isospin do néutron. Os As tém isospin nulo, mas a
interacao dos As com o méson ¢ faz diferenca no potencial quimico. No
que diz respeito ao isospin, o néutron ird sentir sempre uma repulsao
devido a p e isto se reflete no diagrama de fases. Desta maneira, com
YA = 0.5, o sistema permanece distinto, isto é, permanece um sistema
de duas componentes. A reta pontilhada e o vetor uy, ambos em ver-
melho, indicam a diregao onde a fragao de Y5 permanece constante e
sobre esta reta a densidade total varia a cada ponto. Autovetores que
apontam estritamente nesta dire¢ao estao relacionados a instabilidade
mecanica, embora, geralmente, haja uma componente isovetorial, isto
é, uma instabilidade quimica. O tinico caso de instabilidade puramente
mecanica é para Yx = 0.5 ou, equivalentemente, quando o autovetor V—
aponta estritamente na diregao n;. Um maneira de ver isso é decom-
pondo o vetor up na base ortogonal {u;, uy}. Somente para fragio
YA =0.5, o vetor up tem componente nula na diregao isovetorial. Estu-
dar a projecao do autovetor V~ e do vetor up na diregao de um vetor
de base do espago de fases tem importancia fisica. O espaco cartesi-

ano das densidades n, e ny tem uma base denotada por {u,, ux} e é
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equivalente aos vetores {u, up}, como ja haviamos comentado.

Vemos que o < ap para o autovetor dado e também que es-
tes angulos sao menores que aquele que corresponde a inclinacao da
reta Yo = 0.5 na direcao positiva de n,, isto é, quarenta e cinco graus.
Este fato, em geral, esta relacionado a separagao de fases. No semi-
plano m,, quando as inclinages dos autovetores forem tais que np /n, <
0 np/8 n, < 1, entdo, isto mostra que a fase densa (liquido) é mais
simétrica (em relacdo as densidades np e n,) que a fase diluida (gds).

Agora podemos interpretar melhor e analisar com mais cuidado
os resultados numéricos para o sistema nA.

O comportamento dos autovetores instaveis é mostrado na figura
2.8. Note que apenas a direcao de instabilidade é importante, portanto,
poderiamos ter associado para cada ponto de instabilidade no espago
um par de setas opostas, como na figura 2.7. De qualquer forma, para
deixar a figura 2.8 mais fécil de ser entendida, optamos por desenhar
apenas uma seta. As figuras 2.8 (a) e (b) mostram duas escolhas dife-
rentes para as constantes de acoplamento no modelo LWM, as linhas
coloridas exibem uma particular escolha para densidade baridnica e as
linhas inclinadas sao as fragoes de As. Nas figuras, as fracbes de As
nao foram rotuladas para valores maiores que 0.5, mas fica entendido
que, na reta inclinada subsequente, temos Y5 = 0.6, depois, Y = 0.7
e assim por diante. As figuras mostram alguns autovetores escolhidos
convenientemente de acordo com as fragoes Y5 mostradas nas figuras.
Note que os autovetores, nos diferentes casos sdo aproximadamente co-
lineares, cuja direcao é definida por Y5 = 0.3. As figuras 2.8 (c) e (d)
mostram também duas escolhas diferentes para as constantes de aco-
plamento no modelo NLWM.

A figura 2.9 mostra a inclinagao dos autovetores na diregdo posi-

tiva de n, de acordo com a equagao (B.24) (ver angulo o na figura 2.7).
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A linha preta pontilhada que aparece em todas as subfiguras representa
a inclinagdo np/n, dos vetores u, colineares as retas Y5 =cte (ver na
figura 2.7 a reta pontilhada em vermelho com angulo o). Obviamente,
YA = 0.5 estd associado ao vetor de inclinacdo np/n, = 1. Na figura
2.9 (a), para as densidades baribnicas totais consideradas no modelo
LWM, a inclinagao dos autovetores difere pouco para cada densidade
fixa. Isto é, para uma dada Y5 =cte, variando a densidade barionica, os
autovetores mudam ligeiramente de dire¢ao. No ponto onde as curvas
coloridas se cruzam, a fracao de A correspondente é Y5 ~ 0.4, portanto,
para as densidades consideradas, os autovetores tém a mesma inclina-
gao. Podemos conferir isto na figura 2.8 (a), procurando a reta que
corresponde Y5 = 0.4, e verificar os vetores que estdo sobre ela. Note
que, para Y5 < 0.3, todos os autovetores possuem inclinagao maior que
na/ny, refletindo o fendémeno de destilagao. J4, para valores Y5 > 0.3, os
autovetores aumentam a inclinagao até no maximo ~ 0.6, entretanto,
essas inclinagoes sdo bem menores que np/n,. O ponto de encontro
entre as curvas coloridas e a linha preta pontilhada nos indica que a
inclinacao de &, /8, corresponde a inclinacao de Y5. O comportamento
relacionado a multifragmentacao pode ser visto em todo o plano nA.
As instabilidades estao associadas a uma combinacdo de instabilidade
quimica e mecanica. Para Yy ~ 0.3, poderiamos pensar que o tipo de
instabilidade é puramente mecénico, pois preserva a razao entre A e
néutrons, mas nao podemos esquecer que, somente em Y5 = 0.5, a com-
ponente na diregao isovetorial do vetor associado a Y5 = 0.5 se anula.
Note que as inclinagoes atingem no maximo o valor de ~ 0.6 no modelo
LWM, como mostram as figuras 2.9 (a) e (b), isto é, bem menor que
a inclinagdo da reta que corresponde a Y5 =0.5 e que é np/n, = 1. De
qualquer maneira, ndo podemos falar em eficiéncia da restauracao de

isospin ou de estranheza, pois nao temos simetria isospin e de estra-
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nheza entre As e néutrons em Y5 = 0.5. Podemos apenas dizer que a
instabilidade sera sempre uma combinagao de instabilidade mecénica e
quimica. Isto significa que a transicao é entre as fases densa e diluida.
Em sistemas finitos, a fase densa corresponde a um hiperntcleo, en-
quanto a fase diluida, um hipergas. Isto implica que a transigao é asso-
ciada com o fracionamento, ou fenomeno de destilagao, cuja qual a fase
densa se torna mais simétrica do que a fase diluida. Para uma instabi-
lidade puramente quimica, terfamos que observar autovetores instaveis
na diregao em que a inclinacao 8, /5, = —1, isto ¢, na direcdo em que
a densidade total é fixa e onde apenas flutuagoes puramente quimicas
Y5 ocorrem. De fato, autovetores instaveis nessa dire¢ao nao sao ob-
tidos. Resumindo, quando &, e 9, possuem o mesmo sinal, significa
que os As e os néutrons sao afetados similarmente pela instabilidade e é
caracterizada como isoescalar. No caso de 8, e §, com sinais opostos,
a instabilidade é chamada de isovetorial.

A figura 2.9 (b) mostra um resultado muito similar & figura 2.9
(a), embora os autovetores sejam menos inclinados na medida em que
a densidade barionica aumenta. Provavelmente, isto seja reflexo de um
potencial mais atrativo para os As, embora, certamente, esta diferenca
seja dependente do modelo. No modelo NLWM, nas figuras 2.9 (c) e
(d), os resultados sao similares ao caso LWM. As inclinagdes atingem
valores méximos ~ 0.8 dentro da spinodal. A figura 2.9 (c¢) mostra um
padrao inverso da figura 2.9 (b), isto é, quanto maior a densidade ba-
ridnica, maior a inclinagado. Lembrando que independente das escolhas
das constantes de acoplamento dos As, a energia de ligacao no modelo
NLWM se mostra mais atrativa que no LWM nas densidades barioni-
cas consideradas na figura 2.9 (ver figura 2.5 (d) e (e)). A figura 2.9
(d) mostra uma pequena variagdo da inclinacdo de uma dada densi-

dade barionica para outra. Por completude, calculamos as inclinacoes
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dos autovetores das espinodais no modelo ab initio e os resultados sao
mostrados na figura 2.10. As curvas representam as inclinacoes dos
autovetores para dois valores de densidade: ng = 0.04 fm =3 e ng =0.06
fm~3. Note que as inclinacoes dos autovetores no modelo ab initio siao
maiores que as inclinacoes dos autovetores para os casos relativisticos.
A inclinacao do vetor up quando Y5 = 0.5 corresponde np /n, = 1 e, para
0 caso ab initio, percebemos que hé muitos autovetores com inclinacao
maiores que np/n, = 1 quando np /n, > 0.6. Embora existam diferencas
nas inclinagoes dos autovetores nos modelos relativisticos e ab initio,
ambos possuem o fenémeno de destilagao. No caso ab initio, a fase
densa (liquido) tende a ser um pouco mais simétrica entre as densida-
des do que nos casos relativisticos. Para Y5 <0.41, os autovetores estao
predominantemente dirigidos para a configuragao 6tima Y5 ~ 0.41. cuja
inclinacdo é na/n, ~ 0.75 nas parametrizagoes (I) e (II). Essa direcao
depende ligeiramente da densidade barionica. O mesmo acontece para
YA 2 0.41. Note que a inclinagdo np /n, cresce muito mais rapidamente
que 0, e 8, e esse comportamento é tipico da destilacao.

Vamos verificar como isto afeta os calculos das zonas espinodais
no sistema de trés componentes, que é mais relevante para as aplicacoes
da fisica nuclear. No que diz respeito & matéria nuclear ordinaria na
transicao de fases liquido-gas, a analogia entre o sistema nA e a matéria
np € limitada, pois, neste caso, o proton, ao invés do A, possui isospin

e a decomposigao espinodal é obtida com base na assimetria de isospin.

A figura 2.11 mostra as espinodais tridimensionais para as seguin-
tes escolhas das constantes de acoplamento no modelo NLWM: (a) e
(b) Xoa =02 e xo:a=1.0; e (c) e (d) xorn =0.5 € Yoan =1.0. O
comportamento geral mostrado nas figuras depende pouco dos valores

das constantes de acoplamento escolhidas, principalmente de Yg+p. Na
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Figura 2.8: (a) e (b) drea espinodal no plano néutron-préton no modelo
NLWM para duas escolhas diferentes nas constantes de acoplamento.

figura 2.11 (a), o contorno azul e os pontos representam a superficie
do volume espinodal e as formas em vermelho claro representam cor-
tes por planos ortogonais no volume espinodal. A forma indicada por
(1) representa a drea espinodal nA, (2) analogamente representa a drea
espinodal pA e (3) mostra a drea espinodal do sistema np. A curva tra-

cejada (4) mostra um corte no volume espinodal por um plano vertical
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Figura 2.9: Inclinacao dos autovetores para algumas densidades.

que passa por n, =n,. A figura 2.11 (b) é similar & anterior, mas, neste
caso, as linhas tracejadas em preto representam cortes por planos em
que Yp=cte. Yo =0.5 é um valor especial escolhido para as analises sub-
sequentes e estd indicado em vermelho na figura. As figuras 2.11 (c) e

(d) sao andlogas, mas para Ysa = 0.5. Para o modelo LWM, as figuras
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Figura 2.10: Inclinacao dos autovetores para algumas densidades no
modelo ab initio.

sao bastante similares, contudo, correspondem a regioes ligeiramente
maiores no espaco de densidades. Além disto, nenhuma area espinodal
correspondente as formas (1) e (2) estdo presentes na parametrizacao
utilizada no modelo LWM, e isto nao é uma caracteristica do modelo,
mas um efeito da parametrizacao utilizada. No estudo subsequente,
quando nos reportamos aos diferentes cortes no volume espinodal no
dominio tridimensional das densidades, nds assumiremos que a figura
2.11 é boa o suficiente para ilustrar ambos os casos LWM e NLWM
levando em conta as ressalvas acima.

Um primeiro corte interessante é aquele para a fracao de A fixa,
porque resulta na mesma representacao que encontramos na usual tran-
sicao de fases liquido-géas, que é obtida no limite Y5 = 0 nas figuras 2.11
(b) e (d). Isto é mostrado em detalhes na figura 2.12 que mostra a re-
giao espinodal no plano np para os modelos RMF. Por completude, nés

exibimos os resultados, para varias escolhas dos parametros de acopla-



93

NLWM YA NLWM

xoA=02 LT N X AoA =02
AoxA=1.0 o Xo#A= 1.0

0.04
np(rm—3) 0.06

0.04 008
np(fin3) * 0.08

(a) (b)

Figura 2.11: Espinodais tridimensionais no modelo NLWM para algu-
mas escolhas das constantes de acoplamento Xsa € Xo+a- Em (a), os
nimeros denotam os cortes no volume espinodal: (1) drea espinodal no
plano néutron-lambda, (2) area espinodal no plano préton-lambda, (3)
area espinodal no plano néutron-préton e (4) exibe a fronteira da drea
espinodal resultante do corte na superficie tridimensional pelo plano
que passa por n, =np. (b) mostra cortes para varios valores de Y, e
a espinodal em vermelho é um caso especial considerado.(c), (d) s@o
andlogas a (a) e (b) respectivamente.

mento em ambos os modelos LWM e NLWM. A figura 2.12 (a) mostra
a area espinodal no LWM que define a regiao de instabilidade anédloga
aquela representada pela forma (3) nas figuras 2.11 (a) e (¢). Para
YA = 0.0 (em cinza) e Y = 0.5 (em colorido) com diferentes escolhas
de XsA € XotA, NOte que as curvas coloridas sao projecoes das regioes

espinodais no espago tridimensional das densidades no plano np (ver
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curvas vermelhas nas figuras 2.11 (b) e (d) para Y5 =0.5). A figura
2.12 (b) é andloga a figura 2.12 (a) para o modelo NLWM. Podemos
ver que para o sistema npA, todos os diagramas de fases sdo bastante
similares, embora, no modelo NLWM, as espinodais sejam um pouco
menores que no LWM. A forma das espinodais tridimensionais no sis-
tema npA depende pouco do modelo (e das parametrizagdes aceitdveis)
para a matéria nuclear, isto é, obtém-se a marca conhecida da transicao
de fases liquido-gas no plano np. A maior dependéncia das espinodais
no espago estd conectada com a interagao entre os lambdas através
dos mésons isoescalar-escalar e isoescalar-vetor e, em menor grau, dos
mésons estranhos (quando vinculado aos potenciais hipernucleares). A
instabilidade liquido-gés é claramente preservada pela adigao da estra-
nheza, mas a transicao é extinta para As fortemente acoplados. De
fato, podemos ver claramente nas figuras 2.12 (a) e (b) que, & medida
que aumentamos arbitrariamente Xga, as espinodais tendem a dimi-
nuir. Vamos considerar apenas valores na faixa de yoa ~ 0.2 —0.5 que
estao em acordo com as comparacoes feitas com o modelo ab initio.
Por outro lado, quando aumentamos Y+, as modificagoes nas espino-
dais sao muito pequenas. Isto é esperado, pois os mésons estranhos sao
acoplados somente aos barions estranhos e é, portanto, esperado afetar
essencialmente a densidade de As. Adiante, veremos o efeito disto em

outras figuras.

Antes de mostrar os resultados numéricos para as espinodais e seus
autovetores no plano np com Y5 =0 e Y, finito, novamente, vamos tratar
do problema qualitativamente através da figura 2.13. Para simplificar,
devemos ter em mente apenas o caso Yo = 0. Na ilustracao, temos uma
hipotética regido espinodal, um autovetor V~ (em azul) no interior

desta regiao, assim como uma reta pontilhada vermelha, que mostra
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Figura 2.12: Espinodais no plano néutron-préton nos modelos LWM (a)
e NLWM (b) para alguns valores dos parametros com Y5 =0.0 Y5 =0.5.

uma diregao para uma fragao de prétons arbitraria.

Na figura 2.13 desenhamos um sistema de eixos denotado pela
abscissa n, e ordenada n,, novamente faremos referéncia a um sistema
de coordenadas alternativo, no presente caso é denotado por ny = n, +n,
e ny = n, —n,. Neste sistema, os eixos nj e np foram rotacionados qua-
renta e cinco graus no sentido anti-horario em relagao aos eixos n, e
np. Na matéria nuclear, as diregoes n; e ny sao as conhecidas diregoes
isoescalar e isovetorial respectivamente. Na mesma figura, temos uma
reta que corresponde a Y, = 0.5 (rosa) e que possui a mesma direcao
da densidade total n; e do vetor u;. Nessa direcao ha apenas flutua-
¢oes na densidade baridnica, sendo nula a densidade de assimetria. A
reta pontilhada (azul) indica a diregdo de instabilidade. Os angulos
que estas retas formam com n, no sentido anti-horario sdo mostrados
na figura. A reta (verde) possui a mesma direcdo do vetor uy, isto é,
do eixo ny, que representa a densidade de assimetria de isospin. Esta

diregao é conhecida como direcao isovetorial, pois ha apenas flutuacoes
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Figura 2.13: Esquema ilustrativo do diagrama de fases n,-n, com um
autovetor instavel em azul. Linha vermelha pontilhada denota Y, e
forma o angulo ¢ com n, no sentido anti-horario. A linha azul ponti-
lhada denota a direcao de instabilidade e forma o angulo @ com n, no
sentido anti-horario. Linha pontilhada verde denota a direcao em que
a densidade barionica é constante (isovetorial) juntamente com o vetor
de base (verde) correspondente. Linha rosa denota Y, = 0.5 (diregao
isoescalar) e juntamente com o vetor de base (rosa) correspondente.

na densidade de assimetria ny. A reta pontilhada (cinza) tem a mesma
dire¢do de uy e corresponde ao valor da coordenada fixa n; (ng =cte),
com np variando livremente e, além disso, essa reta passa pelo ponto
de instabilidade. A reta que corresponde a ¥, = 0.5 divide o plano np
no semiplano inferior (7,) e no semiplano superior (7,). No primeiro
semiplano, temos um sistema de duas componentes, no qual, obvia-
mente, predominam néutrons. J& no segundo semiplano, temos um
sistema de duas componentes, onde predominam prétons. Sobre a reta

que corresponde a Y, = 0.5, o sistema satisfaz a condi¢ao n, =n, e é
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Figura 2.14: Area espinodal no plano néutron-préton com autovetores
e com Y5 = 0.0 nos modelos LWM (a) e NLWM (b). (¢) e (d) mostram
a inclinagao dos autovetores nos modelos LWM e NLWM.

simétrico, pois a massa do préton é igual a do néutron e, além disso,

0s potenciais quimicos sao idénticos. Na matéria assimétrica, no que

diz respeito ao isospin, o néutron ira sentir uma repulsao, enquanto o

préton, uma atragao, ambos devido a p, mas, exatamente com Y, = 0.5,

o sistema permanece indistinto, isto é, passa a ser um sistema de uma

componente. A reta pontilhada e o vetor u,, ambos em vermelho, in-
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dicam a dire¢do onde a fracao de ¥, permanece constante e sobre esta
reta a densidade barionica e a densidade de assimetria variam a cada
ponto. Autovetores que apontam estritamente na direcao de u, estao
relacionados a uma combinagdo de instabilidades mecéanica (isoscalar)
e quimica (isovetorial). A tinica exce¢ao é para Y, =0.5, onde a instabi-
lidade é puramente mecanica, isto é, o sistema é simétrico e, portanto,
mais simples. Um maneira de ver isso é decompor o vetor u, na base
ortogonal {u;, wp}, desta forma, somente para fragdo ¥, = 0.5, o vetor
u, tem componente nula na direcao isovetorial u;. Como vimos, a pro-
jegao do autovetor V™ e do vetor u, na diregao de um vetor de base do
espagco de fases tem importancia fisica, como observamos na figura 2.9.
O espaco cartesiano das densidades n, e n, possui uma base denotada
por {u,, u,} e é equivalente aos vetores {uj, us}.

Na figura 2.13, vemos que @) < @ para o autovetor V~ e tam-
bém que estes angulos sao menores que aquele que corresponde a in-
clinacao da reta Y, = 0.5 na direcao positiva de n,, isto ¢, quarenta
e cinco graus. Quando as inclinagoes dos autovetores forem tais que
ny/n, <86 np/d " n, <1, entao, isto significa que a fase densa (liquido)
é mais simétrica que a fase diluida (gds). No caso, especificamente, da
matéria np, as inclinacoes dos autovetores sdo chamadas de eficiéncia
para restauracdo de isospin. Altos valores para a inclina¢do resultam
numa melhor eficiéncia para restaurar a simetria de isospin (em que
ny = 0), enquanto inclinagées baixas estao relacionadas a uma menor
eficiéncia. Note que, na figura 2.13, o autovetor V~ tem inclinacao me-
nor que u; e maior que u,, o que nao foi desenhado por acaso. Veremos
adiante que isto é caracteristico do diagrama de fases np para ¥, <0.5.
Para Y, > 0.5, por sua vez, o padrao ¢ invertido, isto é, o autovetor V"~
¢ mais inclinado que u; e menos inclinado que u,. Autovetores que

seguem este padrao de orientacdo em relacao ao vetor u; e u, estao
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associados as instabilidade isoescalares. Em ambos os casos, ocorre o
fendmeno de destilagao, o que nos diz que a fase densa (liquido) é mais
simétrica que a fase diluida (gds). Agora podemos interpretar melhor e
analisar com mais cuidado os resultados numéricos para o sistema np.

Devido ao efeito sutil da constante de acoplamento Ys+a nas for-
mas e tamanhos das espinodais, nds selecionamos um valor particular
Xo+a = 1.0 para estudar os autovetores no plano np, como serd mostrado
nas proximas figuras. As dreas espinodais para Y5 = 0.0 nos modelos
LWM e NLWM sao exibidas nas figuras 2.14 (a) e (b) com os corres-
pondentes autovetores no plano np. As figuras 2.14 (c) e (d) mostram
as inclinagoes dos autovetores. Nas figuras 2.14 (a) e (c), as inclina-
¢oes dos autovetores diminuem em ordem decrescente com a densidade
barionica, isto é, quanto maior a densidade barioénica, maior a inclina-
cao. Note que apenas as inclinagoes para as fragoes de prétons ¥, < 0.5
(semiplano inferior m,) sdo mostradas; o outro plano é, por simetria,
analogo.

A curva preta pontilhada mostra as inclinagoes n,/n,, que sao
os coeficientes angulares das retas e dos vetores u, correspondentes as
diferentes fracoes de protons. Os autovetores instaveis sé tém a mesma
inclinagao de u, quando Y, =0.5. Para Y, < 0.5, os autovetores estao
predominantemente apontando na diregao isoescalar e a inclinacao cai
para 0.2 na medida em que Y, ~ 0. Em relacao ao semiplano superior 7,,
os autovetores também estao orientados aproximadamente na direcao
isoescalar. Esta simetria em relacao ao eixo isoescalar mostra que,
no semiplano superior, os autovetores sao sempre mais inclinados que
o vetor u; e menos inclinados que o vetor u,, isto é, os autovetores
exibem um padrao espelhado em relacao ao eixo isoescalar.

Vejamos o que acontece nas figuras 2.14 (b) e (d) no modelo

NLWM. Note que as curvas estao todas sobrepostas, mas, de qualquer
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forma, para todos os autovetores considerados, a inclinagao se desvia
um pouco mais da direcao isoescalar do que no modelo LWM. Dito de
outra maneira, os autovetores no semiplano inferior m, sao sutilmente
menos inclinados que no modelo LWM. Assim, a eficiéncia para restau-
ragao de isospin no modelo LWM ¢é levemente maior que no NLWM. Isto
também significa que o efeito de fracionamento (destila¢ao) de isospin
tende a ser maior no modelo LWM do que no NLWM. Portanto, a fase
de gas é ligeiramente menos assimétrica no NLWM do que no LWM.
De fato, podemos analisar as inclinagoes dos autovetores da seguinte
forma: quanto maior a eficiéncia para restauracao de isospin, maior é o
efeito de fracionamento (destilagido) de isospin, portanto, mais assimé-
trica é a fase de gas e, consequentemente, mais simétrica ¢ a fase liquida.
Salvo as pequenas diferencas quantitativas nas inclinagoes dos modelos
LWM e NLWM, podemos concluir que ambos possuem o mesmo tipo
de instabilidade isoescalar.

Para as figuras 2.15 (a), (b), (c) e (d), é vélida a anélise anterior.
Estes autovetores mostram a diregao da instabilidade no plano np, em-
bora saibamos que, para Y5 = 0.5, a direcao de instabilidade nao esta
vinculada ao plano np, mas possui uma componente na densidade ny.
Note que, para Y =0.5, a inclinagdo de Y, = 0.25 corresponde n, /n, =1,
isto é, a direcao isoescalar. Nenhuma diferenca pode ser percebida em
relagao a usual transigao liquido-gas: seja qual for a percentagem de
As, a composi¢ao np da fase densa (isto é, os hipernicleos) nao séo
modificados, ainda que a densidade seja reduzida. Esta conclusdo é
qualitativamente compativel com recentes estudos em miltiplos hiper-
ntcleos estranhos. Nestes trabalhos, é visto que os neutron drip lines
sao modificados pelas fragoes de As, mas estas modificagoes sao essenci-
almente devido aos efeitos de camadas e coulombianos, os quais néo sao

levados em conta neste trabalho para a matéria infinita. Apesar disto,
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Figura 2.15: Espinodal area no plano néutron-préton com autovetores e
com Y = 0.5 nas parametrizagdes LWM (a) e NLWM (b) para ysa =0.5
e Xoa = 1.0. (c) e (d) mostram a inclina¢do dos autovetores.

vamos ponderar ao menos qualitativamente sobre a neutron drip line e

sua dependéncia com a estranheza. Sabemos da fisica nuclear que os

nicleos admitem receber néutrons adicionais e ainda assim permanecer

estaveis. Esses nicleos sao chamados de is6topos e podem ser dispos-

tos numa tabela bidimensional, onde a abscissa representa o ntimero

de néutrons e a ordenada, o nimero de prétons. A tabela resultante é
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conhecida como a tabela de nuclideos, a qual é tao importante para a
fisica nuclear quanto a tabela periddica de Mendeleiev é para a quimica.
Uma combinagao arbitréria de prétons e néutrons nao necessariamente
ird produzir um nucleo estavel, e a neutron drip line esta relacionada
a quantidade limite de néutrons que podemos adicionar ao sistema e
ainda assim obtermos um isétopo estavel. Estes néutrons adicionais
se traduzem numa assimetria maior no sistema, portanto podemos cal-
cular a fracdo de prétons que corresponde & neutron drip line Y;VD na
matéria nuclear assimétrica. Para estimar Y;VD , verificamos qual o va-
lor dentro do intervalo 0 <Y, < 0.5 que corresponde ao valor positivo
do potencial quimico u, na densidade de saturacao da matéria nuclear
simétrica (pressao nula). Note que o potencial quimico do néutron para
a matéria simétrica possui um minimo local e é negativo na densidade
de saturagao. Quando diminuimos a fragao de prétons, o potencial qui-
mico do néutron é afetado e se torna menos negativo. Quando um valor
positivo do potencial quimico emerge na densidade de saturagao, entao,
a fragdo de prétons correspondente define a neutron drip line [82]. A
figura 2.16 mostra o resultado para algumas constantes de acoplamento
dos hiperons com os mésons nos modelos LWM e NLWM. Note que para
YA = 0 temos valores muito préximos para neutron drip line em todos
os casos. A medida que aumentamos Y, os valores correspondentes a
YlﬁVD diminuem. Isto significa que a adicao de As no sistema faz com
que a tolerancia do sistema em receber néutrons e se manter estavel é
aumentada. A medida que Y, aumenta, a Y,ﬁVD assume valores muito
pequenos, isto é, valores que correspondem a uma grande assimetria.
Se mudarmos nossa perspectiva do plano np e nos detivermos
por um instante na espinodal tridimensional e, em vez de fixarmos Yu,
como na figura 2.12, nés fixarmos a condicao da matéria nuclear simé-

trica ny = 2n, = 2n,, a fronteira da espinodal resultante do corte pelo
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Figura 2.16: Neutron drip lines modificados pela inclusao dos As para
os modelos LWM e NLWM com diferentes constantes de acoplamento
para os hiperons.

plano vertical que atravessa a superficie espinodal é similar aquela assi-
nalada por (4) nas figuras 2.11 (a) e (¢). Estas novas curvas delimitam
as areas espinodais, como mostrado na figura 2.17 para varias esco-
lhas dos parametros de acoplamento. Além disso, a comparacao com
o modelo ab initio na segao 2.7 sugere que o mais realistico diagrama
de fases corresponde aquele em que ysa ~ (0.2—0.5), faixa esta que
resulta no funcional de energia do modelo NLWM compreendido entre
o funcional de energia resultante dos cdlculos AFDMC limitados pelas
duas parametrizagoes (I) e (II), lembrando que estas duas tltimas para-
metrizacoes levam em conta a interacao An+ Ann. O modelo NLWM é
mostrado na figura 2.17 e podemos ver que a constante de acoplamento
dos mésons estranhos Yg+a 86 possui um efeito significativo quando Yga
é pequeno. O efeito de Yg+p € pequeno & medida que aumentamos YgA -

Isto significa que a larga incerteza sobre os mésons estranhos pouco
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Figura 2.17: Area espinodal no plano nucleon-A (com n, = n, fixo)

(a) Contornos coloridos sdo cortes no volume espinodal no espago das
densidades variando Ysa € Xo*a N0 modelo NLWM.

influencia nos resultados dos cédlculos das espinodais. Na figura 2.17,
cada curva toca o eixo horizontal quando Y, = 0.5 (obrigatoriamente
YA =0.0), e isto estd relacionado ao fato de o sistema np ser ligado na
matéria nuclear simétrica. O eixo horizontal pode ser visto como sendo
a diregao isoescalar no diagrama de fases np.

Vale a pena lembrar que, na figura 2.3 (a), fizemos uma certa
restricdo para Xsa €, na figura 2.5, comparamos as energias de liga-
¢oes dos modelos relativisticos com aquelas do modelo ab initio. Nesta
dltima analise, verificamos que o aumento arbitrério de ysa faz com
que o potencial hipernuclear dos As fique muito atrativo. Além disso,
faz com que a energia de ligagao, que reflete o efeito do aumento da
atracao, se desvie significativamente dos resultados ab initio. Na figura
2.17, vemos que, para Ysa > 1, as instabilidades, devido a estranheza,
tendem a desaparecer.

Finalmente, o esquema qualitativo da figura 2.18 mostra uma
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sigtema de 2—c9mponcni"¢g

ny =2n, =2n,

(a)

Figura 2.18: Esquema ilustrativo do diagrama de fases np-ny com um
autovetor instdvel em azul. Linha vermelha pontilhada denota Y, e
forma o angulo ¢ com ny no sentido anti-horario. A linha azul pon-
tilhada denota a direcao de instabilidade e forma o angulo o com ny
no sentido anti-horéario. Linha pontilhada verde denota a direcao em
que a densidade baridnica é constante juntamente com o vetor de base
(verde) correspondente. Linha rosa denota Y5 = 0.5 e juntamente com
o vetor de base (rosa) correspondente.

regiao espinodal no plano np e ny. FEsta figura corresponde aquela
assinalada por (4) nas figuras 2.11 (a) e (¢). O eixo ny representa a
matéria simétrica ny = 2n, = 2n, no plano dos nucleons, portanto, na
medida que a densidade de As aumenta, a igualdade entre a densidade
dos nucleons se mantém. Para Y5 =0, a espinodal é simplesmente a
conhecida regiao de estabilidade para matéria nuclear simétrica, mas,
por exemplo, para Y5 = 0.2, temos que Y, =Y, = 0.4. Podemos ter o
caso especial em que Yp =Y, =Y, = 1/3, significando que as densidades

na, , € n, sao iguais.
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Na ilustragao da figura 2.18, temos uma hipotética regiao de es-
pinodal, um autovetor V~ dentro da regiao espinodal, assim como uma
reta pontilhada (vermelha), que mostra uma direcdo para uma fragao
de As arbitraria. Na figura, temos também uma reta que corresponde
a Yy =0.5 (rosa) e tem a mesma diregao da coordenada densidade total
ni = ng, que varia de acordo com ny = ny +ny, e do vetor u;. A reta pon-
tilhada em (azul) mostra a diregao de instabilidade. Os angulos que tais
retas formam com ny no sentido anti-hordrio sdo mostrados na figura.
A reta (verde) possui a mesma dire¢do da coordenada ny =ny —np ¢
do vetor up. Esta diregao € similar a direcao isovetorial do plano np da
figura 2.13. A reta pontilhada (cinza) passa pelo ponto de instabilidade
e tem a mesma direcdo de uy e corresponde ao valor da coordenada fixa
ny (ng =cte), com n, variando livremente.

A reta que corresponde a Y5 = 0.5 divide o plano np no semiplano
inferior (my) e no semiplano superior (7). No primeiro semiplano, te-
mos um sistema de duas componentes, no qual, obviamente, predomina
a matéria nuclear simétrica. Ja no segundo semiplano, temos um sis-
tema de duas componentes, onde predominam os As. Sobre a mesma
reta, o sistema satisfaz a condicdo np = ny, mas o sistema nao é si-
métrico nesta condi¢ao. Novamente, como no plano das densidades de
néutrons e As, a massa dos As sao maiores que as dos nucleons. Embora
o0s potenciais quimicos dos nucleons sejam sempre simétricos no eixo ny,
o potencial quimico do A é alterado pela interacao AA, mediada através
do méson ¢. Desta maneira, mesmo com Y5 = 1/3, o sistema permanece
distinto, isto é, permanece um sistema de duas componentes.

A reta pontilhada e o vetor us, ambos em vermelho, indicam
a diregao onde a fracao de Y5 permanece constante e, sobre esta reta,
a densidade n; e a densidade ny (exceto em Yj = 0.5) variam a cada

ponto. Autovetores que apontam estritamente na dire¢do de u, estao
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relacionados a instabilidades mecanicas, embora haja uma componente
quimica (isovetorial). A tnica exce¢do é para Y5 = 0.5, onde a insta-
bilidade é puramente mecanica, embora o sistema nao seja simétrico
e nem as densidades das particulas sejam iguais. Um maneira de ver
isso é decompor o vetor uy na base ortogonal {u;, up}. Desta forma,
somente para fragao ¥, = 0.5, o vetor u, tem componente nula na dire-
¢ao isovetorial uy. Sabemos que a projecao do autovetor V™~ e do vetor
u, na direcdo de um vetor de base do espaco de fases tem importancia
fisica. O espaco cartesiano das densidades ny e ny tem uma base deno-
tada por {uy, up} e é equivalente aos vetores {uj, up}. Na figura 2.18,
vemos que ¢ < ¢ para o autovetor V~ e também estes angulos sao
menores que aquele que corresponde a inclinagao da reta Y4 = 0.5 na
diregao positiva de ny, isto é, 45 graus. Quando as inclinacoes dos au-
tovetores forem tais que np/ny < 86 np/8 ny < 1, entdo, isto significa
que a fase densa (liquido) é mais simétrica que a fase diluida (gas).
Altos valores para a inclinacdo resultam numa melhor eficiéncia
para “restaurar” a igualdade entre ny = np (em que ny = 0), enquanto
inclinacoes baixas estao relacionadas a uma menor eficiéncia. Como nos
casos anteriores, na figura 2.18, o autovetor V~ tem inclinagdo menor
que u; e maior que u, e foi desenhado para ilustrar o tipo de instabi-
lidade isoescalar. Observe que a regiao espinodal nao tem uma forma
simétrica em relagao ao eixo ny = np. Adiante, veremos que os auto-
vetores estao orientados de acordo com um eixo de simetria particular,
isto é, existe uma orientacao aproximada “ideal” dado, por uma fracdo
de As especifica, que divide o plano das densidades dos nucleons e dos
As em dois semiplanos. No que se refere a esta orientagao, queremos
dizer apenas que é andlogo, a simetria no diagrama de fases np, na
qual a orientagao “ideal” é a orientagao isoescalar, embora, no plano

das densidades dos nucleons e dos As, nao ocorra uma simetria exata.
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Veremos adiante que isto é caracteristico do diagrama de fases no es-
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Figura 2.19: (a) e (b) drea espinodal no plano nucleon-A (com n, =n,
fixo) com os autovetores na parametrizacdo NLWM para alguns valores
de xoa mantendo fixo Xg+p = 1.0. (¢) e (d) sdo andlogos a (a) e (b) mas
para o modelo NLWM.

paco das densidades dos nucleons e dos A para Y5 < 0.3. O valor para

YA que corresponde ao eixo de simetria depende da densidade barionica
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e das constantes de acoplamento dos hiperons. A figura 2.19 mostra as
espinodais e seus autovetores no plano das densidades dos nucleons e
dos As. Nas figuras 2.19 (a) e (b), temos duas diferentes escolhas para
a constante de acoplamento Ysa no modelo LWM e, nas figuras 2.19
(c) e (d), duas outras escolhas para Ysa no modelo NLWM. Note que
as areas das espinodais diminuem com o aumento de Xsa € que, por
sua vez, afeta o balanco entre repulsao e atragao no potencial do A de

maneira atrativa. Isto ocorre independentemente dos modelos.

LWM [ T 1g=0.04 fm"® NLWM [ ng=0.04 fim®
XoxA=1.0 /[ — XoA=05 XoxA=1.0 /== XeA=02
0.8 IN=21, [ e XoA=10 | gl M=21, / XoA=05

Figura 2.20: Inclinacao dos autovetores das areas espinodais no plano
nucleon-A (com n, = n, fixo) nas parametrizacbes NLWM para alguns
valores dos parametros e densidades fixas.

As figuras 2.20 (a) e (b) mostram as inclinacoes dos autoveto-
res para algumas densidades fixas no interior das areas espinodais nos
modelos LWM e NLWM. A linha pontilhada preta mostra a inclinacdo
na/ny, que corresponde & mesma do vetor uy. Note que a curva de
inclinagado np/ny cruza as demais curvas coloridas dos autovetores no
valor de Y5 ~ 0.2 (com inclinagao na/ny ~0.2). Na figura 2.20 (a) para

ng=0.12 fm™3 e yoa = 1.0, ocorre um desvio para valores menores de
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inclinagdo, assim como, na figuras 2.20 (b) ng =0.12 fm ™3 e ysp = 0.2,
ocorre um desvio para valores maiores de 8 np/0 ny. Assim, a figura
2.20 mostra que a orientagao “ideal” corresponde a Yo ~ 0.2 apenas
para ng < 0.12 fm 3. Portanto, qualitativamente, para Y4 < 0.2, ocorre
o fenémeno de destilagao e, na separacao de fases, a fase densa (liquido)
tende a manter a razao ny /ny ~0.22. J4 na fase dilufda (gds), a diregao
de instabilidade aponta para uma fase composta apenas por nucleons
simétricos. Note que np/ny ~ 0.22 ndo configura a igualdade nas densi-
dades n, = n, = nx. Embora tenhamos feito a restricao ng < 0.12 fm—3
para explicar qualitativamente os autovetores, para densidades mais
altas, usando ¥sa = 0.2 no modelo NLWM, as inclinagoes dos auto-
vetores estao limitadas a 07 np/8 ny < 0.45, o que sugere que, nessas
regides, na separagao de fases, a fase densa tende a se aproximar da
configuracao ny & Sny.

As figuras 2.21 (a), (b), (c) e (d) mostram as espinodais jun-
tamente com a trajetéria correspondente a condigdo em que np/ny =
0 np/8 ny. Os autovetores associados a esta trajetéria também sao
mostrados. Isto significa que para cada ponto sobre a trajetoria, os
autovetores exibidos s@o colineares a fragao de As correspondente, cuja
inclinagao é dada por na/ny. Note que, nas figuras 2.21 (a) e (d), os
autovetores possuem aproximadamente a mesma inclinagao e que cor-
respondem & inclinagao da fracao de Y5 ~ 0.15. J4 nas figuras 2.21 (b)
e (¢), as trajetdrias sao curvilineas e acontece um desvio na inclinagéo,
portanto, os autovetores que sdo colineares as suas respectivas fragoes
de As mudam de inclinacao com o aumento da densidade baridnica.
Este nao é o comportamento exibido no diagrama de fases da matéria
np em que ha um alinhamento dos autovetores, que sao colineares as
suas respectivas fracoes de prétons, e esse alinhamento se dé somente

na direcao isoescalar com Y, = 0.5 independente da densidade bario-
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Figura 2.21: (a) e (b) drea espinodal no plano nucleon-A (com n, = n,
fixo) para as trajetérias definidas por na/ny = 0 np/8 ny com seus
autovetores correspondentes nas parametrizagoes LWM para alguns va-
lores de xsa mantendo fixo yg<po = 1.0. (c) e (d) s@o andlogos a (a) e
(b) mas para a parametrizagdo do modelo NLWM e para alguns valores
de Ysa mantendo fixo Yg+p = 1.0.

nica. As figuras 2.21 (a) e (d) chegam mais préximo desta situacao

para uma diregao Y ~ 0.15.
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Cada ponto dentro da regiao espinodal tem um autovetor “ins-
tavel” associado e podemos também relaciond-lo a uma densidade ba-
ribnica fixa (ng) e a uma fracdo de As fixa (Yp). A regido sombre-
ada denota todos os pontos em que os autovetores possuem inclinagao
0 np/8 ny > np/ny. A direcdo em que ocorre a separacgao de fases
é a mesma do autovetor, portanto, nas regides sombreadas, a fase di-
luida sempre remete a um sistema simples de uma componente formado
apenas por nucleons simétricos. Ja na fase densa, ocorre uma mistura
de nucleons simétricos e As. Fora da regiao sombreada tanto na fase
diluida quanto na fase densa temos uma composi¢ao de nucleons simé-
tricos e As.

Desta tultima anélise, podemos concluir que o diagrama de fases
no plano das densidades dos nucleons e dos As é mais complexo que
o diagrama de fases da matéria nuclear assimétrica np. As espinodais
e os autovetores nao possuem uma simetria simples. A orientagao dos
autovetores possui um padrao regular, embora nao em toda a &rea
espinodal. De fato, isto é uma caracteristica independente dos modelos
e das escolhas das constantes de acoplamento.

A igualdade np = ny corresponde a Y4 =Yy = 0.5 com a densidade
total np variando livremente ou, ainda, YA =0.5e Y, =Y, = 0.25 com np
variando. Note que uma configuracao simétrica entre as densidades é
quando fixamos Yy =Y, =Y, = 1/3, que corresponde a np/ny =0.5.
Podemos notar que quase todos os autovetores possuem inclinagao
0 npa/8 ny < 0.5 exceto para altas fracoes de As.

A fase liquida corresponde ao hipernicleo, enquanto a fase di-
luida pode corresponder a um gas de uma componente simetricamente
composto por protons e néutron ou gas formado predominantemente
por As embora contendo nucleons simétricos. Agora podemos interpre-

tar melhor e analisar com mais cuidado os resultados numéricos para o
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sistema de nucleons simétricos e As. Mesmo que os cédlculos possam ser
pouco realisticos para fragoes de As muito altas, nés podemos concluir
que a transicao de fases liquido-gds permanece presente nos sistemas
com estranheza.

Finalmente, na figura 2.19 vimos a area espinodal e os autoveto-
res instaveis no plano A-nucleon nos modelos LWM e NLWM. Podemos
ver uma componente nao nula do parametro de ordem ao longo da di-
recdo ny, significando que a densidade de As é um outro parametro de
ordem da transicao de fases, ou, em outras palavras, que a fase densa é
também a fase com alto conteido de matéria estranha. Nessas figuras,
desenhamos as linhas de fragoes de As constantes e verificamos que os
autovetores nao sao exatamente colineares a elas, mas sao ligeiramente
menos inclinados se Y 2 0.2 ou mais inclinados quando Y5 < 0.2. Isto
significa que a direcao da separagao de fases tende a ter uma igual
composicao, isto é, a fase densa é mais simétrica que a fase diluida.
Isto é conhecido como o fenomeno de destilagdo e é caracteristico da
transicao de fases liquido-gds com mais de um componente e aqui é
observado na presenga da estranheza. Este resultado termodinamico é
compativel com a observagao na referéncia [83] em que As produzidos
nas colisdes de fons pesados podem ser enfileirados em agrupamentos

(na fase densa) em vez de serem emitidos como particula livre (como

g4s).
2.10 Conclusoes Parciais: Baixas Densidades

A primeira parte deste trabalho aborda a fenomenologia da tran-
sigao de fases liquido-gas na matéria bariénica com a inclusdo da es-
tranheza no contexto dos modelos relativisticos e nao relativisticos ab
initio [46]. A versdo linear assim como a nao-linear dos modelos QHD

IT sao empregadas para estudar o digrama de fases do sistema npA
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nas densidades de subsaturacdo. As incertezas a cerca das constantes
de acoplamento dos A com os mésons sao reduzidas levando em conta
restricoes experimentais do potencial hipernuclear do A na matéria nu-
clear simétrica, assim como o vinculo do potencial U/’\\ com os dados
experimentais da energia de ligagao ABpx da matéria hipernuclear nos
experimentos de sistemas double-As. No modelo ab initio, por meio
de parametrizacoes analiticas da densidade de energia, ainda que para
um sistema simplificado nA, realizamos comparacoes com os modelos
relativisticos. A comparagao da energia de ligagdo do modelo ab initio
com os modelos relativisticos foi relevante na discusao das constantes
de acoplamentos dos As com os mésons. As espinodais, em ambos o0s
casos, foram comparadas e identificamos o mesmo tipo de regido espi-
nodal, embora haja algumas peculiaridades em cada caso. No modelo
ab initio, a area espinodal é grande para a interagao atrativa de dois
corpos e diminui a medida que consideramos interagoes de trés corpos
cada vez mais repulsivas. J4, nos modelos relativisticos, sao as cons-
tantes de acoplamento dos As com os mésons que ajustam a atracao
e a repulsdo. Devido ao pequeno valor atrativo do potencial Ulf\\, 0s
mésons estranhos tém menor relevancia na area espinodal. Contudo,
concluimos que, a medida que aumentamos a atracao no sistema via
méson G e G*, as dreas espinodais diminuem. As espinodais para os
potenciais hipernucleares mais repulsivos, em baixas densidades, sdo as
que possuem maior tamanho. Esta diferenca entre o modelo ab initio
e os modelos relativisticos se deve principalmente as diferentes formas
funcionais de energia. Nos modelos relativisticos, a energia tem uma de-
pendéncia nao trivial com as constantes de acoplamento, enquanto, no
caso ab initio, a densidade de energia depende de maneira simples das
constantes atrativas e repulsivas nas parametrizacao de dois e trés cor-

pos. O diagrama de fases para o sistema npA foi estudado com detalhes,
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mas, para isso, tomamos somente alguns planos do volume espinodal no
espago tridimensional das densidades. A transicao de fases liquido-gés
no plano np é preservada com a adicao da estranheza. Os autoveto-
res mantém a orientagao proxima a direcao isoescalar, como ocorre na
matéria nuclear ordinaria. No plano das densidades de nucleons si-
métricos versus densidade de As, através da decomposicao espinodal,
encontramos uma regiao de instabilidade bastante interessante. Verifi-
camos que existe uma dependéncia da area espinodal com as constantes
de acoplamento, embora em menor relevancia para as constantes dos
mésons estranhos. No diagrama de fases no plano np a diregao isoesca-
lar divide o plano em dois semiplanos e os autovetores instaveis nesses
planos possuem uma simetria de reflexdo por esse eixo. J& no plano
das densidades de nucleons simétricos versus densidade de As, temos
um comportamento diferente e isto é devido a estranheza, contudo, os
autovetores apontam para uma certa direcao preferencial que depende
fracamente da densidade barionica. Para as escolhas consideradas das
constantes de acoplamento e para todas as densidades barionicas que
resultam em instabilidades, a inclinacao de tal direcao fica na faixa de
na/ny ~0.15—0.28. Constatamos que o fenémeno de destilagio indica
que a fase densa (liquido) tende a ser mais simétrica em relagao a igual-
dade das densidades do que a fase diluida (géds). Calculamos também a
fragao de prétons que corresponde a neutron drip line Y;V ‘D na matéria
nuclear assimétrica, isto é, para pressao nula e, obviamente, na densi-
dade de saturagao, verificamos qual o valor de Y, que corresponde a um
valor positivo do potencial quimico U, e, portanto, encontramos que
Ylﬁv D' =0.37. Verificamos que, ao adicionar As ao sistema np, a fracio
Ylﬂv D assume valores cada vez menores, isto é, a faixa que corresponde
a neutron drip line se torna mais assimétrica em relagdo aos nucleons

quando os As estao presentes. Portanto, espera-se que, para nucleos fi-



116

nitios, a presenca de um ou mais As se traduza no aumento do ntimero

de néutrons que um nicleo possa suportar [82].
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3 ALTAS DENSIDADES E A MATERIA ESTELAR

No final do capitulo 2, estudamos as instabilidades da matéria
estranha no contexto dos modelos efetivos relativisticos. Verificamos
que, para um sistema composto por néutrons, prétons e As, nas densi-
dades sub nucleares, a transigao de fases liquido-gas da matéria nuclear
é preservada com a adigao da estranheza. Discutimos também o papel
dos mésons estranhos, os vinculos com os potenciais hipernucleares, os
fenémeno de distilagao, as neutron drip lines e comparamos diferentes
modelos relativisticos com uma recente proposta ab initio.

Sabemos que em altas densidades, isto é, acima da densidade de
saturacao nuclear, a matéria baridonica pode ser encontrada em situa-
¢oes extremas. Com a ajuda do diagrama de fases da QCD, podemos
entender quais sao as situagoes fisicas que envolvem eventos com den-
sidades e temperaturas tao extremas. Estamos interessados na matéria
hadroénica neutra em temperatura zero presente no interior das estre-
las de néutrons. Uma estrela de néutrons possui pequenas fracoes de
prétons e elétrons em equilibrio de carga. Para grandes momentos de
Fermi, a criacao dos hiperons é favorecida pelo principio de exclusao
de Pauli. Qual dos hiperons do octeto aparece primeiro & medida que
o momento de Fermi aumenta? A resposta para isso é dependente do
modelo e, portanto, depende das escolhas para as constantes de acopla-
mento dos hiperons do octeto com os mésons considerados. No modelo
NLWM, com as parametrizagoes GM1 e SU(6), para as constantes dos
hiperons com os mésons (G, @, p e ¢), os As aparecem antes que 0s
demais hiperons [36]. Alternativamente, podemos usar Yy = 0.7 jun-
tamente com U /1\\/ = —28 MeV para fixar sy, onde H denota os hiperons
do octeto e Xwn = Xgu, assim, o hiperon L~ aparece antes que o A [26].

Para simplificar o problema das espinodais em altas densidades,
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caso ocorram, vamos considerar o diagrama de fases da matéria de
néutrons e As numa regiao de até ng ~ 4ng. Como as estrelas de néu-
trons sao formadas praticamente por néutrons, estamos negligenciando
a presenca dos prétons e elétrons. Portanto, a analise deste capitulo
é apenas uma aproximagao para a matéria no interior das estrelas. A
motivagao para a andlise subsequente é que, em baixas densidades, a
medida que adicionamos As ao sistema puro de néutrons, a energia
de ligacao apresenta um minimo local. Isto é, analogamente ao caso
da matéria nuclear, quando adicionamos prétons em vez de As, uma
regiao de instabilidade emerge no sistema. Portanto, em baixas densi-
dades, aparece uma regiao espinodal no sistema composto por néutrons
e As. Existem regides de instabilidades, no espaco de fases, para altas
densidades no digrama de fases da matéria nA? Para responder esta
pergunta, vamos levar em conta o modelo nao relativistico ab initio e

os modelos relativisticos NLWM.

3.1 Resultados: Altas Densidades

Vimos no capitulo 2.9 alguns resltados de calculos ab initio em
baixas densidades e analisamos diferentes parametrizacées do modelo
AFDMC. No sistema considerado, contdvamos com a presenca das
forgas de dois corpos An, ou com as forcas adicionais de trés corpos
An+Ann (I) e An+Ann (II).

A figura 3.1 mostra um amplo diagrama de fases, onde ha uma
grande regiao de instabilidade. Nesta figura, apenas a interagao An
é considerada e tem um efeito bastante atrativo no sistema. A linha
verde que aparece na figura é a trajetéria de equilibrio, onde impomos a
condicao U, = Ua, e, quando esta condigdo nao pode ser satisfeita, vale
entao a seguinte igualdade pup = 0. Esta ultima condicao implica num

sistema puro de néutrons, isto é, ny =0. A trajetéria de equilibrio con-
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Figura 3.1: Area espinodal com os autovetores no plano néutron-
lambda no modelo AFDMC com An. A trajetéria verde corresponde
ao equilibrio y, = pa e a curva vermelha corresponde a velocidade do
som, onde ¢ velocidade da luz.

siste, portanto, em dois pedacos: primeiro, o segmento para a condigao
ua =0, que, no diagrama de fases, esta sobre o eixo n,; e um outro
segmento, que surge quando a presenga dos As é entao favorecida, res-
peitando a imposi¢ao U, = ua. Este dltimo segmento comega quando
termina o primeiro, isto é, quando termina a trajetéria de equilibrio
para tx = 0. Isto é natural, pois, se nao houver As no sistema, a condi-
¢ao de equilibrio passa a ser automaticamente a igualdade s =0. Nas
figuras deste capitulo, omitiremos o segmento da trajetéria de equilibrio
para a condigao up = 0, pois esta linha estd sobre o eixo n,.

Na figura 3.1, vemos claramente que nao héa superposicao da tra-

jetoria de equilibrio com a area espinodal hachurada. Isto quer dizer
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que, na condigao de equilibrio, nao ha instabilidades. Vale a pena lem-
brar que a espinodal representada nao toca o eixo n, e, portanto, nao
toca a trajetéria de equilibrio quando os As ainda nao estao presentes.
A linha vermelha representa o limite para a velocidade do som na ma-
téria nA, considerando que a velocidade do som em qualquer meio deve
ser menor do que a velocidade da luz no vécuo dividido por v/3 [84]. No
modelo ab initio, a densidade de energia adquire uma forma funcional
a partir dos ajustes feitos nos célculos de Monte Carlo. A densidade
barionica, limite na qual o ajuste é feito, é mostrada na linha cinza

ng =0.56 fm=3.

0.6

0.5

Figura 3.2: Area espinodal com os autovetores no plano néutron-
lambda no modelo AFDMC com An+Ann (I). A trajetéria verde corres-
ponde ao equilibrio u, = U e a curva vermelha corresponde a velocidade
do som, onde ¢ velocidade da luz.

A figura 3.2 mostra o diagrama de fases quando levamos em
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conta a interacdo An+Ann (I). O termo adicional de trés corpos Ann
tem carater repulsivo e o reflexo disto no diagrama de fases é o apareci-
mento de uma nova regiao espinodal em altas densidades. Novamente,
a figura mostra a trajetéria de equilibrio y, = pp e o limite para ve-
locidade do som. Note que as curvas estao muito proximas. Vemos
também que a curva U, = Ux nao se sobrepoem as regioes de instabi-
lidade, o que significa que a matéria em equilibrio nao é instavel em
baixas densidades e tampouco em altas densidades. A regiao espinodal
em baixas densidades é conhecida do capitulo 2.9, assim como a dire¢ao
de instabilidade representada nos autovetores. Em altas densidades, na
regiao espinodal, os autovetores apontam predominantemente na dire-
¢ao onde a densidade barionica é fixa, embora haja uma componente
do autovetor na direcao em que ha flutuagoes na densidade barionica
total. Apesar do surgimento de uma zona de instabilidade em altas
densidades, a velocidade do som nessas regides é maior que o limite

indicado na curva vermelha (v2,,, = 1/3) [84]. A curva que corresponde
2

Viom = 1 também é mostrada na figura 3.2.

A parametrizagdo An+Ann (II) tem um cardter mais repulsivo
que a parametrizacgao (I) e o efeito disto no diagrama de fases é exibido
na figura 3.3. Com a parametrizagao (II), a regido espinodal em baixas
densidades diminui quando comparada & parametrizacao (I), e isto j&
haviamos verificado em capitulos anteriores. Utilizando o mesmo tipo
de comparacao entre (I) e (II), agora para altas densidades, nota-se que
a zona espinodal, no diagrama da figura 3.3 (parametrizagao (II)), estd
mais & esquerda do que aquela mostrada na figura 3.2 (parametrizacao
(I)). A maior diferenca entre as parametrizagoes é que existe superpo-
sigdo da trajetdria de equilibrio, u, = pa, com a regiao espinodal em
altas densidades (parametrizacdo (II)). J4, para a condi¢do de equi-

librio up =0, nao ha instabilidades, pois as espinodais nas regices de
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Figura 3.3: Area espinodal com os autovetores no plano néutron-
lambda no modelo AFDMC com An+Ann (II). A trajetéria verde cor-
responde ao equilibrio u, = pa e a curva vermelha corresponde a velo-
cidade do som onde ¢ velocidade da luz.

baixas densidades, nao tocam o eixo n,. Antes de analisar com detalhes
estes resultados, note que a velocidade do som limite (v2,,, = 1/3) apa-
rece em densidades mais baixas que a trajetoria de equilibrio. Contudo,
toda a trajetéria de equilibrio respeita o maximo limite v2,,, = 1. Desta

forma a parametrizacdo (II) viola a conjectura da velocidade maxima

2

do som no meio, 0 < v5,,

< 1/3, numa ampla regido do diagrama de
fases. Além disso, a trajetéria sé satisfaz a conjectura numa regiao fora
da espinodal. Na figura 3.3, podemos perceber que as linhas diagonais
que representam as densidades baridnicas fixas cortam a trajetoria de
equilibrio em dois pontos, exceto no ponto verde em destaque. Veremos

adiante que a trajetdria deve ser tUnica e para cada densidade barionica
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fixa, portanto, o valor da energia por barion deve ser o menor entre
os dois valores. E importante notar que, pelo ponto destacado, passa
a reta que corresponde a Y5 ~ 0.27 e que esta é a maior fracao de As
utilizada no ajuste dos célculos de Monte Carlo. Para fragoes Y5 > 0.27,
a forma funcional da densidade de energia nao é conhecida através de
calculos ab initio, podendo ter uma curvatura positiva ou nao. O ajuste
que utilizamos apresenta regioes de instabilidades em altas densidades
como pode ser visto na figura 3.2 e na figura 3.3. Com todas estas
ressalvas, vamos verificar o que acontece com a dire¢ao dos autovetores

em altas densidades.

Iﬁ:
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K
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Figura 3.4: Inclinagdo 6" np/6 n,, em altas densidades, dos autoveto-
res no modelo AFDMC com An+Ann (II) juntamente com as inclina-
coes —np /ny.

A figura 3.4 mostra a inclinacdo 0 np/0 n, dos autovetores na
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regido espinodal em altas densidades. A linha pontilhada mostra a in-
clinagdo que corresponde & diregao isovetorial np/n, = —1 e a curva
—np/n, mostra as inclinagbes para diversas fragbes de As. As ins-
tabilidades encontradas possuem tanto flutuacoes na densidade total

quanto flutuacoes na fragao de As. A medida que Y4 — 0.5, a inclingao

0 np/0 ny se desvia cada vez mais da diregao isovetorial ny/n, = —1.
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Figura 3.5: Energia de ligagdo €/np — M, para matéria em equilibrio
U, = up em funcdo da densidade bariénica no modelo AFDMC com
An, An+Ann (I) e An+Ann (II). A figura mostra também a curva da
energia por barion para matéria pura de néutrons PNM.

A energia de ligacao nas trés parametrizagoes na condigao de
equilibrio é mostrada na figura 3.5. A figura também mostra energia
de ligagdo da matéria pura de néutrons PNM, onde ng =n,. A curva
azul representa a energia de ligacao numa mistura de néutrons e As na
parametrizacao de dois corpos An. Note que o carater atrativo da forga
faz com que a energia de ligacao seja bem menor que a curva PNM. A
parametrizagdo An+Ann (I), que é mais repulsiva que An, faz a energia

por bédrion aumentar. A parametrizagio An+Ann (II) é ainda mais
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repulsiva que a ultima e podemos ver que héd uma ramificagao, isto
é, ha duas solugoes possiveis para a energia de ligagao. O ramo da
curva que tiver menor energia corresponde a solugao mais estavel. Nas
figuras, sera indicado pela expressao “menor”, caso contrario, para o

ramo de maior energia, denotaremos por “maior”.
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Figura 3.6: Energia por barion €/ng para matéria em equilibrio g, = pa
em funcao da fragdo de A (esquerda) e da densidade baridnica (direita)
no modelo AFDMC com An+Ann (IT). A figura mostra também a curva
da energia por barion para matéria pura de néutrons PNM.

Vamos olhar com mais atencao para a ramificacao que aparece na
energia de ligacao da figura 3.5. A figura 3.6 mostra dois painéis para
energia por barion (a massa M, nao estd incluida) em fungao da fragao
de As e outro em funcao da densidade barionica. Consideramos somente
a parametriza¢do An+Ann (IT) e a PNM na figura 3.6 (b). Na figura
3.6 (a), o minimo da curva acontece em Y5 = 0.27 e o ramo da curva
verde denotado pela linha cheia tem a menor energia. Para verificar isto
diretamente, basta olhar para a figura 3.6 (b). No diagrama de fases da
figura 3.3, o ponto verde destacado corresponde ao minimo da figura 3.6
(b). Note que, na figura 3.3, o segmento verde pontilhado da trajetéria
correspondente a solugao de maior energia foi desenhado de propésito.

Agora fica claro que, para o ramo de menor energia, a trajetéria de
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equilibrio passa pela area espinodal, embora o sistema viole a conjectura
0 <v2,, <1/3. Ainda no ramo de menor energia da trajetéria de
equilibrio, hd um segmento da curva verde que obedece a conjectura
para o limite da velocidade do som no meio, embora tal seguimento
se encontre totalmente fora da regido espinodal. Além do mais, como
ja mencionamos, o modelo ab initio foi ajustado para alguns valores
discretos da fragdo de As compreendidos no intervalo 0 < ¥, < 0.27. E
justamente neste intervalo que aparece o ramo de maior energia. Se
ignorarmos o ramo de menor energia, devido as limitagoes dos ajustes
no modelo e tomarmos o ramo de maior energia (ver figura 3.6 (b)),
entao, podemos ver que este ramo coincide com a energia por nucleon
da matéria pura de néutrons. E 1til olhar para o grafico da fragao de
particulas pela densidade barionica e identificar os ramos de maior e

menor energia na parametrizacdo An+Ann (II).
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Figura 3.7: Populagao relativa das particulas para matéria em equilibrio
U, = U em funcdo da densidade bariénica no modelo AFDMC com An,
An+Ann (I) e An+Ann (II).
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A figura 3.7 mostra a fracdo de particulas pela densidade ba-
ridnica no modelo AFDMC. Na parametrizagao mais atrativa, An, os
As aparecem primeiro quando comparado a An+Ann (I). Na parame-
trizacdo An+Ann (II) na densidade ng = 0.51 fm~3, temos uma tinica
solucdo para cada fracdo de particula. Para ng < 0.51 fm~3, vale a
condicao de equilibrio pup = 0, isto é, ha apenas néutrons e, portanto,
a fracao de néutron é igual a unidade. Para ng > 0.51 fm—3, aparecem
duas solugbes associadas aos néutrons e aos As. Os ramos de menor
energia sao representados em linha cheia e os de maior energia, pelas
linhas pontilhadas. Tomemos o ramo de maior energia, denotado pela
linha pontilhada. Se acompanharmos Y5 com o aumento da densidade
bari6nica, vemos que a fracdo de As é zero até ng =0.51 fm =3 e, de re-
pente, salta para valores finitios e, & medida que a densidade aumenta,
a fracao de As volta a diminuir. Este salto também aparece na fracao
de néutron, que é ¥, =1 até ng = 0.51 fm—> e de repente salta para
valores menores. Aumentando a densidade, a fracao de néutrons volta
a crescer até que o sistema se torne exclusivamente formado de néu-
trons. Para o ramo de menor energia, linhas cheias, também hé saltos
na fracdo de As e de néutrons, mas o comportamento das fragoes de
particulas é o inverso do descrito para o caso de maior energia. No-
vamente, se ignorarmos o ramo de menor energia, devido as limitacoes
do ajuste e tomarmos o ramo de maior energia, vemos que, apesar de
coincidir com a curva PNM, ha uma mistura de néutron e As.

Vimos em detalhes o diagrama de fases para matéria nA numa
vasta regiao de densidades. Calculamos as trajetérias de equilibrio
U, = Up em cada parametrizagao no modelo AFDMC. Obtivemos a
curva para o velocidade do som com respeito a conjetura 0 < v2,, < 1/3.
Discutimos as restrigoes nas densidades e na fracdo de As inerentes ao

ajuste no modelo AFDMC. Verificamos também a existéncia de super-
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posicoes das trajetdrias com as regides espinodais. Discutimos, ainda
que brevemente, sobre as inclinagoes dos autovetores. Que conclusoes
podemos tirar sobre as espinodais na matéria nA em equilibrio quimico
Uy, = upa? Em primeiro lugar, o modelo ab initio é relativamente simples
e interpola algumas poucas e pequenas fragoes de As. Na parametri-
zagao An e também em An+Ann (I), ndo hd autovalores negativos da
matriz curvatura quando impomos U, = us. O caso An+Ann (II) apre-
senta duas solugoes para a trajetdria de equilibrio. O ramo de menor
energia viola a conjectura que diz que o quadrado da velocidade do som
no meio é menor que um terco. Se descartarmos a solugao de menor
energia para entao ficarmos com o ramo de maior energia, hd um seg-
mento desta trajetéria de equilibrio em que a causalidade é satisfeita.
Neste segmento, situado nas altas fragoes As, nao ha autovalores negati-
vos da matriz curvatura. Sendo assim, concluimos que nao ha transicao
de fases na trajetoria de equilibrio. Além do mais, para altas fragoes As,
vimos que a interpolagdo no modelo ab initio deve ser assumida com
muita cautela. A conclusio a que chegamos é que nao hé transigoes de
fases em altas densidades na trajetoria de equilibrio no modelo ab initio
considerado. Devemos lembrar que, numa estrela de néutrons, ha uma
pequena quantidade de prétons e elétrons em equilibrio de carga. Nosso
modelo ab initio é apenas uma simplificacao do sistema encontrado na
matéria estelar, pois ignoramos totalmente a fragao de prétons e conse-
quentemente a fracao de elétrons no sistema, embora saibamos que hé
uma pequena quantidade de protons e elétrons no interior da matéria
estelar. As conclusoes acima néo sdo ébvias quando olhamos as vastas
regites de instabilidades no diagrama de fases, mas, com o vinculo para
velocidade limite do som e as limitacoes inerente aos ajuste no modelo,
podemos ter seguranca nos nossos resultados.

A seguir, estudaremos as regioes de instabilidade em altas den-
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sidade nos modelos relativisticos e calcularemos as trajetérias de equi-
librio. Naturalmente, a velocidade limite no meio relativistico é a velo-

cidade da luz e, portanto, dP/de é sempre menor que ¢ = 1.
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Figura 3.8: Trajetérias de equilibrio u, = ua nos modelos relativisticos
LWM (a) e NLWM (b) para vérios valores das constantes de acopla-
mentos dos As com os mésons.

As figuras 3.8 mostram as trajetdrias de equilibrio w, = ua nos
modelos relativisticos LWM e NLWM para varios valores das constantes
de acoplamentos dos As com os mésons. Na figura 3.8 (a), vemos que,
no equilibrio quimico, com YsA = 0.5 no modelo LWM, os As aparecem
quando n, ~0.26 fm™3 e as trajetérias se desviam umas das outras a
medida em que variamos Xg+p. Para yoa = 1.0, os As aparecem mais
adiante, isto é, quando n, ~ 0.4 fm ™3 e somente para baixas fracoes de
As. Portanto, a medida que aumentamos a intensidade da interagao
(atrativa) Xoa € Xo*a, & trajetéria de equilibrio passa a ocorrer em
fracoes de As cada vez menores. No modelo NLWM, as conclusoes
sao analogas, embora as constantes de acoplamento sejam menores que

aquelas utilizadas no modelo LWM e se devem aos vinculos discutidos
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nos capitulos 2.6 e 2.7.

fin = A

Figura 3.9: Espinodais no plano das densidades juntamente com as
trajetérias de equilibrio para dois valores das constantes de acoplamento
dos As com os mésons escalares no modelo LWM.

Uma questao que aparece neste momento é saber se as traje-
térias de equilibrio nos modelos relativisticos passam pelas zonas de
instabilidade. A trajetoria de equilibrio consiste na condigao W, = Ua
e up =0. As figuras 3.9 (a) e (b) mostram que as zonas espinodais
nao se sobrepoem as curvas 4, = Ua no modelo LWM e, portanto, nao
hé nenhuma instabilidade associada as condigoes de equilibrio. Para a
condicao up =0, a trajetoria de equilibrio estd sobre o eixo n,. Devemos
lembrar que a matéria pura de néutrons nao possui um minimo local
e as espinodais das figuras 3.9 (a) e (b) nao tocam o eixo n, e sequer
tocam a trajetéria de equilibrio relativa ao segmento pup = 0. Podemos
concluir que toda a trajetéria de equilibrio é absolutamente estédvel do
ponto de vista da anélise da matriz curvatura. As figuras 3.10 (a) e
(b) mostram as trajetérias de equilibrio e as dreas espinodais para no
modelo NLWM.
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Figura 3.10: Espinodais no plano das densidades juntamente com as
trajetérias de equilibrio para dois valores das constantes de acoplamento
dos As com os mésons escalares no modelo NLWM.

As figuras 3.11 (a) e (b) mostram a energia de ligagdo para ma-
téria em equilibrio nos modelos relativisticos. Na figura 3.11 (a) para o
modelo LWM, a curva cinza é a energia de ligagao para a matéria pura
de néutrons. Para Ysa = 0.5, os As comecam a aparecer em torno de
ng ~0.25 fm~3 e a energia de ligacdo comeca a diminuir e se desviar
da curva da matéria pura de néutrons, isto é, a equacao de estado da
matéria com As fica mais “mole” do que a equacao de estado da maté-
ria pura de néutrons. Para ys4 = 1.0, o sistema fica mais atrativo em
baixas densidades, muito embora a energia de ligacao nao se altere em
relagao a curva da matéria pura de néutrons, o que se deve a fortes re-
pulsoes em altas densidades. Na figura 3.11 (b), para o modelo NLWM,
a curva cinza é a energia de ligacao para a matéria pura de néutrons.
Note que a medida que aumentamos Ysa a equacao de estado fica mais
dura. Na pratica, os parametros livres sao os escalares que dao conta

da atracao Xga € Xo*A €, portanto, responsaveis pela interacao AN e AA
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respectivamente. Comparando as curvas que correspondem a Ygp = 1.0
nas duas figuras vemos que o modelo linear resulta numa equacao de
estado mais “dura”. Como as constantes de acoplamento Ysa € XoA
estao correlacionadas, assim como Xg+p € Xga, quando hd aumento na
atracao em baixas densidades, ha também um aumento na repulsao em
altas densidades. Vimos este efeito em detalhes quando estudamos os
vinculos para as constantes de acoplamentos via potencial UII\V e Uf\\-
Podemos concluir que, para a matéria estelar em altas densidades no
modelo LWM, para valores menores de Y55 (mais atrativo em altas
densidades), a equagao de estado fica mais “mole” e, para valores maio-
res (mais repulsivo em altas densidades), a equagao de estado fica mais
“dura”.

A fragdo de particulas pela densidade baridnica nos modelos re-
lativisticos é mostrada na figura 3.12. No modelo LWM, para Ysa = 0.5
com Xo+a = 1.0, 0s As aparecem quando ng ~ 0.28 fm—3, mas, se esco-
lhermos Ysa = 1.0 e Yx5+a = 1.0, surge um efeito de repulsdo em altas
densidades, retardando o aparecimento dos As para ng ~ 0.4 fm 3. Esse
aumento em Yga faz com que o potencial U /]g fique mais atrativo em bai-
xas densidades (np ~ ng) e mais repulsivo em altas densidades. Ainda
na figura 3.12, para o modelo NLWM, temos duas parametrizagdes dife-
rentes ambas com Xg+pA = 1.0. Note que para Ysa = 0.2 0os As aparecem
antes que para ¥sa = 0.5. Esta diferenca é devido a maior repulsao
entre os As, em altas densidades, para a escolha ¥sa = 0.5 do que para
Xon = 0.2. E importante frisar que o comportamento atrativo (ou re-
pulsivo) dos potenciais UII\V e U//\\ em altas densidades que é importante
para matéria estelar.

Para conhecermos as propriedades das estrelas de néutrons de-
vemos calcular as relagdes de massa e raio. Utilizaremos as equagoes
de Tolman-Oppenheimer-Volkoff (TOV) [85, 86] que sdo deduzidas a
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Figura 3.11: Energia de ligacdo €/ng — M, para matéria em equilibrio
Un = Ua em funcdo da densidade barionica nos modelos LWM (a) e

NLWM (b) com diferentes valores para as constantes de acoplamentos
dos As com os mésons escalares.

partir das equacoes de Einstein, considerando a estrela como uma distri-
buicdo de matéria esfericamente simétrica, estatica e que se comporta

como um fluido perfeito. No sistema natural de unidades, as TOV

possuem a seguinte forma:
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dP(r) _ [P(r)+&(r)][M(r) +4rr3P(r)] (3.1)
dr rlr—2GM(r)] '

dM(r)
dr

onde P é a pressdao, M é a massa gravitacional, & é a densidade de

=4nr?E(r), (3.2)

energia e G é a constante da gravitagao universal.

As equagoes de TOV podem ser integradas desde a origem, com
a seguinte condicao inicial M(0) =0 e um valor arbitrdrio para a densi-
dade central de energia £(0), até que a pressdo P(r) se anule para um
dado raio r =R. Como a pressao P(R) = 0 define a superficie da estrela
e o raio R define o raio gravitacional da estrela, entdo, M(R) define a
massa gravitacional. Para uma dada equagao de estado, existe apenas
uma tnica relacgdo entre a massa e a densidade central de energia &(0).
Desta forma, para cada equagao de estado existe uma tnica familia
de estrelas parametrizadas pela densidade de energia central e pressao
central. A estrela de massa méxima serd obtida a partir da solucao
da TOV mediante as condigbes iniciais M(0) =0 e &(0) e sendo esta
ultima condigao um valor qualquer da relagao pressao versus densidade
de energia. Na pratica, obtemos curvas que sao parametrizadas pela
densidade. Para uma densidade de energia central muito baixa, a es-
trela terda uma massa muito pequena, entretanto, se tomarmos valores
da densidade de energia central além daquele valor que corresponde a
massa maxima, as solucoes de equilibrio hidrodindmico nao sao satis-
feitas.

A figura 3.13 mostra diversas relagoes de massa e raio no modelo
AFDMC e nos modelos LWM e NLWM. A figura 3.13 (a) mostra as trés
parametrizagoes juntamente com a PNM. A parametrizagdo An+Ann

(IT) nos forneceu duas equagoes de estado diferentes, portanto, temos
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Figura 3.12: Populacao relativa das particulas para matéria nA nos mo-
delos LWM e NLWM, contando com duas escolhas para as constantes
de acoplamentos dos A com os mésons em cada modelo.

duas curvas de massa e raio neste caso. Vamos analisar primeiramente
a PNM, note que a massa mdxima é bastante elevada (ponto preto)
isto se deve a “dureza”’ da equagao de estado. A curva An fornece a
massa maxima mais baixa de todas as parametrizacoes e isto é espe-
rado devido a natureza atrativa de An. Pode-se dizer que sua equacgao
de estado é mais “mole” em relagao as demais parametrizagoes. Vimos
que a forca de trés corpos torna o sistema mais repulsivo em An+Ann
(I) e isto é refletido na massa maxima. Assim, a equagao de estado
é mais dura do que a obtida na parametrizagao An e mais “mole” do
que no caso PNM. A parametrizagdo An+Ann (II) fornece dois ramos
na energia de ligacdo, isto é, um de maior energia (equacao de estado
mais “dura”) e um ramo de menor energia (equacgdo de estado mais
“mole”). A curva vermelha mostra a solu¢do da TOV para o ramo de

maior energia e, portanto, com a equacao de estado mais “dura”. Por
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outro lado a curva amarela é a solugao da TOV para o ramo de menor
energia e naturalmente com a equagao de estado mais “mole”. Deve-
mos lembrar novamente que a solugao de menor energia envolve altas
concentragoes de A e o modelo AFDMC ¢ limitado nessas condigdes,
apesar da curva vermelha descrever massas maximas elevadas. Quanto
ao ramo de maior energia existe o problema da conjectura para velo-
cidade do som no meio. A equacao de estado nao respeita o limite
proposto por 0 < v2 < 1/3, embora o limite méximo 0 < v2, < I seja
sempre respeitado.

Na figura 3.13 (b), no modelo LWM, temos trés diferentes cur-
vas: a curva PNM e as curvas para Yga = 0.5 e Yoo = 1.0, ambas com
Xo+A = 1.0. Vimos que a equacao de estado mais “dura” é a PNM e,
quando os As aparecem, as equacoes de estado ficam mais “moles”. Bai-
xos valores de ysa se traduzem em altas repulsoes nas altas densidades
e é possivel notar essa diferenca para as escolhas Yga =0.5 € xoa = 1.0,
pois o primeiro resulta numa massa maxima mais baixa que o segundo.
O que esta por tras da “dureza” da equagao de estado é o comporta-
mento dos potenciais U/]g e U[/\\ em altas densidades. Aumentando yga
ou Xs+a em densidades bem baixas, o sistema fica mais atrativo, mas
o efeito em altas densidades é repulsivo. Note que, para Ysa = 1.0,
a equacao de estado é muito parecida com a PNM, mas hé As pre-
sentes em altas densidades. A densidade central da estrela de massa
méxima é aproximadamente €(0) = 4.0 fm~* e a densidade de energia

que correspondente ao aparecimento dos As é £ = 1.9 fm™*.

Existe,
portanto, uma faixa de densidades que conta com a presenca dos As
no interior da estrela de massa maxima descrito por ysa = 1.0 . No
caso Xoa = 0.5, os As aparecem antes e, portanto, a concentracao de
As no interior da estrela de massa maxima deve ser maior. No modelo

NLWM, as conclusoes sao andlogas ao caso linear, embora resultem
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em equagoes de estado mais “moles”. A PNM no modelo NLWM é
mais atrativa que no modelo linear, resultando numa massa méaxima
mais baixa. Para ysa = 0.2, a curva azul fornece uma massa méxima
pequena. Ja, para Ysa = 0.5, a equagdo de estado fica mais “dura”
devido & repulsdo e a massa méxima também aumenta. A presenca
dos prétons e elétrons deve deixar mais “mole” todas as equacgoes de
estado diminuindo as massas maximas de maneira geral. Os nossos re-
sultados sao frutos de algumas aproximacoes, mas certamente podem
ser considerados do ponto de vista qualitativo. No proximo capitulo,
utilizaremos nossos conhecimentos sobre as equagao de estado num es-
tudo mais detalhado da matéria estelar. Consideraremos a matéria
contendo prétons, néutrons, elétrons, mions e lambdas em equilibrio
B. As constantes de acoplamento dos As com os mésons serao fixadas
pelos potenciais hipernucleares. Estudaremos também a matéria estra-
nha de quarks desconfinados mediante a conjectura de que a matéria
estranha de quarks pode ser o estado fundamental da matéria nuclear

em condigao extremas.

3.2 Aplicagoes em Astrofisica: A Matéria Estelar em Equi-
librio

Nesta parte do trabalho, vamos considerar a matéria contendo
prétons, néutrons, elétrons, mions e lambdas em equilibrio 8 na tem-
peratura zero. Isto quer dizer que devemos impor a neutralidade de
carga e o equilibrio B contando com a presenga dos elétrons e mions.
Desta forma, podemos comparar os resultados do final segao 3.1, onde
tinhamos um sistema simples nA, com os resultados para matéria em
equilibrio B que discutiremos logo adiante.

As estrelas que dao origem as chamadas estrelas de néutron séo,

em geral, estrelas supergigantes com massas superiores a 10M;. Na
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Figura 3.13: Relac@o de massa e raio para matéria nA nos modelos (a)
AFDMC e (b) LWM e NLWM.

etapa final da existéncia desta estrela, ocorre uma grande explosao,
chamada supernova tipo II. Na explosao de supernova, praticamente
toda a matéria colapsa em diregao ao seu centro de gravidade (~ 85%
da estrela) e este fenémeno ¢é chamado de colapso gravitacional. Esta

implosao provoca a queda da maior parte da matéria da estrela em
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diregao ao carogo ultracompacto e nessa colisao, a matéria que desmo-
ronou é rebatida e ejetada para o espago. No choque, o caroco denso e
quente é ainda mais compactado e o objeto remanescente, apds fracoes
de segundos, em torno de (1 —0.5s) apds o choque, é chamado de pro-
toestrela de néutrons (PNS). Um processo chamado de neutronizacao é
responsavel por capturar os elétrons por parte dos prétons no interior
da PNS para formar néutrons. De fato, a linha de existéncia de uma
estrela termina com a formagdo do PNS. A massa desse objeto rema-
nescente é superior a ~ 1.5M, e toda essa matéria é comprimida num
raio de ~ 12 km. Dai a razao de extrapolarmos a matéria nuclear para
densidades extremamente altas. Na PNS, a temperatura nao é despre-
zivel, mas é comparavel a energia de Fermi das particulas do sistema
que compoem a matéria no seu interior. Portanto, para estudar a evo-
lugao térmica da PNS, é necessario construir uma equacao de estado
da matéria em temperatura finita. Além disso, os neutrinos ainda es-
tao aprisionados na estrela e a PNS possui uma alta fracao de léptons.
Quanto a entropia, estima-se que atinja rapidamente valores constan-
tes S/A = (1—2) em unidades da constante de Boltzmann por bérion
[87-90]. Somente apds decorrer alguns minutos, é que os neutrinos séo
liberados levando consigo uma grande quantidade de energia e este pro-
cesso é conhecido como desleptonizagao. Em decorréncia da fuga dos
neutrinos, a protoestrela se resfria até que sua temperatura fique infe-
rior a temperatura de Fermi T ~ Ty = Ey das particulas do gés. Nas
regioes de baixas densidades, portanto com baixos momentos, a energia
de Fermi é Ef ~ M,, onde M, é massa do néutron. Portanto, Ty ~ 1013
K, enquanto a temperatura de uma estrela de néutron é T ~ 10° K.
Assim, podemos considerar o zero absoluto como uma boa aproxima-
¢ao pois a temperatura da estrela é sete ordens de grandeza menor que

a temperatura de Fermi do néutron de menor energia [1]. A matéria
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resultante é densa e fria composta por prétons, néutrons, hiperons, elé-
trons e muons em equilibrio beta e eletricamente neutra, e é conhecida
como estrela de néutron (NS).

Sistemas onde ocorrem reacoes quimicas sdo governados pelas
leis do equilibrio termodindmico. O equilibrio é alcangado quando ha
estabilizacao das fragoes de particulas do sistema. O decaimento
e seu processo inverso sao muito importantes para a matéria estelar.
Essas reagoes envolvem os barions, elétrons, mions, neutrinos do elé-
tron e neutrinos do muons, assim como as respectivas antiparticulas.
Os neutrinos ficam aprisionados na PNS durante poucos segundos apos
o colapso gravitacional. Terminada esta fase, os neutrinos deixam a
protoestrela livremente carregando consigo uma grande quantidade de
energia e portanto resfriando a estrela.

Apos a desleptonizagao, o objeto compacto resultante € frio e sem
neutrinos, embora em equilibrio f. Vamos levar em conta, inicialmente,
um sistema formado por matéria baridnica estranha desleptonizada. A
densidade lagrangiana para o setor barionico j& foi mostrada na expres-
sao0 (2.4), enquanto que a densidade lagrangiana para o setor leptoénico

é dado por

ﬁéptons = Z Vi (i’)/ua” - mi) Vi, (33)

=T 1TV, V-

que resulta nas seguintes equagoes para pressao, densidade de energia

e densidade de particulas respectivamente

3L /W

€= Xl: (2[73;)3 / pr+m?(fiy + fi-]d’p (3.5)

[fie +fi-] (3.4)
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e
Bi 3
m= o [ Ui = field'p (36)
onde as massas m; dos léptons sao: m,- = 0.511 MeV, m,- = 105.66

MeV e My, =my, = 0. A degenerescéncia de spin é ff; = 2 quando
i=e ,u” e fi=1paraosi=V,,V,-,além disso, fix é a distribui¢ao
de Fermi-Dirac e o sinal positivo denota as particulas, enquanto o sinal
negativo denota as antiparticulas. A forma funcional da distribuicao é

a seguinte

1
e = o (BT m) /7]

onde E; = y/p*+m? e ; é o potencial quimico.

Para descrever as estrelas de néutrons, devemos impor tanto a

(3.7)

neutralidade de carga quanto o equilibrio quimico. Devido & possivel
existéncia de reagoes de decaimentos, que devem ocorrer no interior
das estrelas de néutrons, obtém-se as condigoes de equilibrio quimico
através dos potenciais quimicos. Podemos verificar que basta conhecer
os potenciais quimicos do néutron e do elétron que os demais ficam

determinados pelas equagcoes

Hn = Mp+ Moy Py = He- (3.8)
Hyo = Hzo = HA = Hn
Hy- = Hz- = Hn + He-
My+ = Hp = Hn — He--

As relagoes acima, entre os potenciais quimicos, sao para todo o octeto
baridnico e para dois 1éptons [ = e~ e u~. No inicio do capitulo 2,

apresentamos os modelos levando em conta todo o octeto, embora nao
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houvesse léptons presentes para garantir a neutralidade de carga. Na
parte final, tratamos da matéria estelar nA ignorando a presenga dos

léptons e dos prétons.

3.3 Equacgoes de Estado em Temperatura Finita

Nesta secao, por completude, vamos discutir as equagoes de es-
tado em temperatura finita. Em temperatura zero, as integrais nas
densidades de energia, densidades de particulas e pressao sao calcu-
ladas até o momento de Fermi. Agora devemos considerar as distri-
buigoes de particula e antiparticulas para um sistema fermio6nico, isto
é, a distribuicdo de Fermi-Dirac. Isto significa que hé liberdade para
criar e destruir particulas fermionicas, embora o ntimero barionico seja

conservado.

i+ +fi-] (3.9)

pi= 27:/\/7

nj= (23;)3/[fj+ —fi-1d’p, (3.10)

onde fj+ é a distribuicao de Fermi-Dirac e o sinal positivo denota as
particulas, enquanto o sinal negativo denota as antiparticulas. Na pra-
tica, a distribuicao de Fermi-Dirac em temperatura finita nao é a funcao
degrau que temos em temperatura zero, mas é uma distribuicdo mais

complexa. A forma funcional da distribuigao é a seguinte
1

e e [(E ) 7]

(3.11)

onde E} =,/ p? —&—m;fz e o potencial quimico p} ¢ dado por
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1i =W~ Xoj(8aon®0) — T3;Xpj (8oNP0) — Xwj (8ong0),  (3.12)

cujos termos ja foram definidos no primeiro capitulo. A densidade de

energia dos barions tem a seguinte forma em temperatura finita

“= (23/:)3 ;/ \/m[fﬂ +fi-1dp. (3.13)

Como no caso de temperatura zero, a contribui¢do dos mésons mantém

a mesma forma

2 *
A (gGNGO)2+(ngwO)2+ (8onP0)” | (8on0g)* | (on®o)’
M 2As 200 2A, 26" 209
1 1
+3bM (gon00)> + Zc(gGNGO)4. (3.14)

A densidade total é dada pela soma
E=¢Ep+€&y.

A pressdao devido a parte cinética dos barions nos modelos LWM e
NLWM tem a seguinte forma quando consideramos a temperatura di-

ferente de zero

(3.15)

Y P 3
PB= 73 Z/ [fi++ fi-1d"p.
Q)T pr+ m’?
A pressao exercida pelos méson no modelo NLWM mantém a mesma

(gGNGO)Z (gconO)2 (gpNPO)2

= — 1
Pu 2o 28 24, (3.16)
. (chGS)Z (ng¢0)2
g 2800
1 1
—3bMx (8on00)’ — ZC(gO'NGO)4- (3.17)
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A pressao total fica

P=pB+pum-

Para obter os, modelo LWM, basta anular os parametros b e c.

A equacao de estado é a relacao entre a densidade de energia e a
pressao. A pressao da matéria estelar é a soma da pressdao da matéria
barionica com a matéria leptonica mediante a imposi¢ao da neutrali-
dade de carga e do equilibrio quimico. O mesmo raciocinio vale para
a densidade de energia e entropia. A deducao acima poderia ser me-
nos direta e ser obtida de maneira mais formal através da densidade
lagrangiana, isto é, considerando os campos barionicos e leptonicos li-
vres mais os acoplamentos da matéria baridnica com os mésons. As
equacgoes de Euler-Lagrange forneceriam entao as equagbes de movi-
mento necesséarias para calcular as equagoes de estado através do tensor
energia-momento. Isto foi feito de maneira um pouco mais detalhada

para temperatura zero no primeiro capitulo.

3.4 Resultados: Matéria Estelar em Equilibrio f em T =0

Para um sistema puro de néutrons, a neutralidade de carga é
naturalmente garantida, embora ela nao seja o estado de mais baixa
energia da matéria densa e neutra. As estrelas de néutrons nao sao
constituidas apenas por néutrons, embora o seu nome indique isso de
maneira imprecisa. De fato, a matéria no interior desses objetos com-
pactos nao pode ser formada somente por néutrons, pois os néutrons
livres devem decair em protons, elétrons e neutrinos devido a forga
fraca. A essa reacgdo no equilibrio, dé-se o nome de decaimento B e
este é um dos ingredientes fundamentais para descrever a matéria no
interior das estrelas de néutrons. Simbolicamente, podemos escrever a

reagao como
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n=p+e +V,
e o decaimento f8 inverso
— +
p=nte +V,,

os elétrons (antielétrons) entram para assegurar uma segunda condi-
¢ao, sem a qual nao é possivel descrever a matéria estelar, isto é, a
neutralidade de carga. Os muons aparecem devido ao processo

e =l +V-+V,-.

Nessas reagoes, neutrinos correspondentes aos elétrons (antielétrons) e

muons (antimions) também sao produzidos.

NLWM

equilibrio B

0 0.2 04 06 0.8 1.0
np(fin ~)

(a)

Figura 3.14: Populacio relativa na matéria (n ,p ,e~ ,u~ ) em equili-
brio B e de carga no modelo NLWM. A populagéo para a matéria pura
de néutrons também é mostrada.

E através do decaimento 8 que alguns néutrons irdo decair até
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que o equilibrio entre os néutrons, prétons, elétrons e muions seja atin-
gido. A figura 3.14 mostra as fracoes de particulas para dois sistemas
diferentes. Consideramos o sistema puro de néutrons e que obviamente
possui ¥, = 1 para qualquer densidade (linha pontilhada). O segundo
sistema estd em equilibrio § e é representado pelas linhas cheias. A
fracao de néutrons para os dois sistemas em densidades muito baixas
possuem naturalmente a mesma concentracgao, isto é, sé6 ha néutrons.
No caso da matéria em equilibrio 8, & medida em que a densidade ba-
ridnica aumenta, o potencial quimico do néutron aumenta, favorecendo
a criacao de protons num certo limiar de densidade muito abaixo da
densidade de saturagao nuclear.

A légica para o aparecimento de novas particulas é a seguinte:
quando o potencial quimico de uma particula “a”, presente no sistema,
é igual & massa de uma nova particula “b”, que estd ausente, entao
o sistema favorecerd a criacao da espécie “b” em detrimento de uma
particula da espécia “a” com energia comparéavel ao valor da massa da
espécie “b”. Em um géas de particulas livres sem interacao, como é
o caso dos léptons incluidos em nosso modelo, os limiares de energia
correspondem simplesmente as massas das particulas, seguindo a légica
precedente.

Para explicar o limiar de criagao dos barions na matéria, o raci-
ocinio é semelhante ao caso dos léptons, embora, no caso dos barions,
a interagdo passa a ter um papel fundamental. As interagoes tornam
as expressoes para os potenciais quimicos mais complicadas, pois exis-
tem correlagoes das massas efetivas com a densidade escalar através
dos campos escalares e os potenciais quimicos também dependem dos
campos vetoriais. Devemos lembrar que apenas as constantes de aco-
plamento dos mésons com os nucleons sao fixadas pelas propriedades

da matéria nuclear na saturagao. Isso quer dizer que, para os demais
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acoplamentos do octeto, hd, em geral, arbitrariedades envolvidas na
atribuicao dos valores e, portanto, o limiar de criagdo de barions fica
dependente de tais escolhas. E por construcao esperado nos modelos
da hadrodinamica que a aparicao das diferentes espécies de particulas
presentes no sistema nao se dé na ordem crescente de suas massas, como
se tratasse de um gas de Fermi livre, mas dependa da solugao de um
sistema de equacoes acopladas.

A forma mais intuitiva de conhecer o limiar de criacao de barions
é construir a matéria estelar, isto é, impor as condigoes de neutrali-
dade de carga e equilibrio beta, resolver numericamente o conjunto de
equagoes resultantes e construir as populagoes relativas de cada espé-
cie de particula presente no sistema, como apresentado na figura 3.14.
A medida que a densidade barionica cresce, uma parte dos néutrons
é convertida em prétons, aumentando assim a populagao dos prétons
no sistema (em torno de 10%). A populacdo de néutrons perto da
densidade de saturagao nuclear tem um decréscimo de apenas 0.006%.
Assim, a densidade bariénica neste ponto é formada, praticamente, por
néutrons. Quando a densidade barionica passa a ser aproximadamente
duas vezes a densidade de saturagao nuclear, a composicao se altera
significativamente. Note que a populacdo de néutrons tem um decrés-
cimo de 15%, isto é, a densidade barionica neste ponto é formada por
85% de néutrons 15% de proétons.

A densidade central de uma estrela de néutrons, dependendo da
“dureza” da equagao de estado, pode atingir valores de 3 a 10 vezes a
densidade de saturagao nuclear. Na figura 3.14, a densidade ng = 1.0
fm—3 é bastante alta e vale aproximadamente seis vezes a densidade de
saturagao. E importante notar que nossos modelos descrevem apenas
hadrons em equilibrio B, pois os graus de liberdade dos quarks séo

totalmente desprezados.
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NLWM  XoA=02 Xo*A=1.0

Equilibrio B
—n
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-
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NLWM  XoA=0.5 Xo*A=1.0

Equilibrio f  Ha=Ha
—n ———n
— P
—A

-

SSROR| S

0.8 1.0

Figura 3.15: Populagéo relativa na matéria (n ,p ,A e~ ,u~ ) em equi-
librio B e de carga no modelo NLWM. A populagdo para a matéria
(n ,A) sob a condigao y, = up também é mostrada. Em (a), fixamos
as constantes de acoplamento ysa = 0.2 € Xg+a = 1.0, enquanto, em (b)
escolhemos Yoa = 0.5, mantendo Yg+p = 1.0.
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Vale a pena lembrar que a densidade de desconfinamento no di-
agrama de fases da QCD em temperatura zero nao é conhecido com
precisao. Embora a QCD seja uma teoria fundamental, é de dificil so-
lugdo. Assim, o diagrama de fases da QCD é geralmente explorado por
modelos efetivos. No que diz respeito a matéria estelar, espera-se que os
quarks desconfinados tenham relevancia cada vez maior em regioes ex-
tremamente densas. E possivel construir uma equacgao de estado mista
com uma fase pura de hadrons, uma fase de quarks livres e uma confi-
guracao de coexisténcia de fases hadron-quark. Este tipo de equacao de
estado € interessante, porque o diagrama de fases sugere uma transicao
de primeira ordem. O que devemos ter em mente é que existem varias
questoes, ainda em aberto, no que diz respeito a equacao de estado da
matéria estelar. Entre outras questoes, estao o papel da estranheza e
a presenca dos hiperons. Por construgao tedrica da matéria estelar, os
hiperons sao esperados naturalmente nas estrelas de néutrons a medida
em que a densidade aumenta. Em algumas parametrizacoes, o hiperon
A aparece em densidades intermediarias quando a densidade atinge o
dobro da densidade de saturacao e faz com que a equacao de estado
fique mais “mole” quando comparada a matéria sem os As. O sistema
se torna menos repulsivo e as massas méaximas ficam baixas. Com as
recentes descobertas dos pulsares supermassivos (~ 2.1 M), a presenga
dos hiperons passa a ser um enigma dificil de resolver.

Vamos retornar para a figura 3.14, que mostra que, em densi-
dades altas, aproximadamente seis vezes maior que a densidade de sa-
turagao nuclear, a populacao de néutrons tem um decréscimo de 30%.
Desta maneira, a densidade baridnica neste ponto é formada por 70%
de néutrons e 30% de prétons. Os elétrons surgem para garantir a neu-
tralidade de carga. Além disso, o potencial quimico do elétron cresce

com a densidade e ao se igualar em valor a massa do muon, assim este
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passa a ser criado para preencher os estados disponiveis de mais baixa
energia. Note que a linha verde comeca em ng ~ 0.15 fm ™3 e que é exa-
tamente o valor da densidade em que o potencial quimico do elétron
assume o valor da massa do muon.

Dentre todos os hiperons, a simples inclusao dos As na matéria
estelar é certamente o primeiro passo para se tentar entender o papel
da estranheza na equacao de estado. Os mésons estranhos também ga-
nham importancia na matéria estelar estranha. Ja estudamos a matéria
de néutrons e As na condigao de igualdade entre os potenciais quimicos.
Sabemos também que, numa modelagem mais realistica deste sistema,
os protons e os léptons devem aparecer mesmo que em pequenas quan-
tidades. Veremos a seguir se os resultados obtidos da simples condig¢ao
de igualdade dos potencias quimicos (U, = Up) sdo razodveis. Para
verificar isto, vamos construir a matéria neutra e em equilibrio 8, per-
mitindo que os As aparecam em algum limiar de energia. Devemos
comparar o limiar de criagao e a populagao relativa de particulas nas
duas situagdes, com e sem equilibrio f3.

A figura 3.15 mostra esses dois sistemas no modelo NWLM com
duas diferentes escolhas para as constantes de acoplamento dos As com
os mésons 6. O primeiro é um simples sistema contendo néutrons e
As e a condicao de equilibrio p, = Hs, enquanto o segundo consiste na
matéria estelar contando com presenga dos néutrons, prétons, As e 1ép-
tons. Neste tdltimo caso, nas figuras 3.15 (a) e (b), antes do limiar de
aparecimento dos As, as fracoes de néutrons, prétons, elétrons e mions
sao idénticas aos da figura 3.14. Quando os As aparecem, é possivel
verificar que ocorre uma diminui¢ao na fragao de néutrons. A fracao
de prétons também diminui depois que os As surgem, pois parte dos
néutrons reagem para formar As, e ndo prétons. Devido ao equilibrio

de carga, uma diminuicao das fracoes de elétrons e muons também é
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percebida. A populacdo de As em ambos os sistemas é parecida, em-
bora, no sistema mais simples, o limiar de criagcao dos As esteja em
densidades ligeiramente mais baixas. Estas conclusoes sao independen-
tes da variagdo xsa. Na figura 3.15 (a), a escolha xga = 0.2 significa que
o potencial hipernuclear é atrativo em altas densidades, enquanto, na
figura 3.15 (b), temos um aumento na repulsdo. O sistema mais repul-
sivo tem uma populacao de As menor que a do sistema mais atrativo da
figura 3.15 (a) e o limiar de cria¢do ocorre em densidades ligeiramente
maiores. Isso quer dizer que altas repulsdes tém um efeito de inibir
o aparecimento dos As e, consequentemente, “endurecer” a equagao de
estado. Para potenciais muito atrativos em altas densidades, o néutron

é o maior protagonista no cenario da matéria estelar.

NLWM Xo*A=1.0 Equilibrio

XoA=0.2 XoA=0.5
) § [E—— n—

p—

0.01-

0 02 04 06 0.8 T.0
nB(ﬁn )

(a)

Figura 3.16: Populagao relativa na matéria (n ,p ,A ;e~ 1~ ) em equi-
librio B e de carga no modelo NLWM, onde fixamos a constante de
acoplamento Yg+p = 1.0, enquanto usamos duas escolhas para Ygsn-

Verificamos anteriormente que o aumento na atracao em baixas

densidades esté correlacionado com aumento de repulsao em altas den-
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sidades. O aumento de Xsa confere um aumento na atragao em baixas
densidades e portanto um aumento na repulsao em altas densidades.
A figura 3.16 mostra os efeitos da mudanca do parametro Xsa. Neste
momento, cabe tentar responder a seguinte pergunta: qual o papel dos
mésons estranhos na nossa analise da matéria estelar? Sabemos que ha
uma correlagao quando variamos Yg+A entre uma forte atracao em bai-
xas densidades e uma forte repulsao em altas densidades. Algum efeito
é esperado na populagao relativa de particulas do sistema, contudo, a
figura 3.17 mostra que este efeito nao atua diretamente no limiar de
criacao dos As para a matéria neutra contendo néutrons, prétons e As
em equilibrio B.

Nas figuras 3.17 (a) e (b), temos as seguintes escolhas: ysp =0.2
e Xon = 0.5 respectivamente. Em cada uma das figuras fixamos Yg+p =
1.0 ou X6:A = X9a = 0 (sem mésons estranhos). Para um valor fixo de
Xon, quando “ligamos” a interacao AA através de Yg+a, O sistema fica
mais repulsivo em altas densidades. Essas correlagoes entre repulsao
e atragao, mésons escalares e mésons vetoriais e entre altas e baixas
densidades nao sao por acaso. O que estd por tras disto é a imposi-
¢ao que fizemos ao potencial U,’\\ na determinagao das constantes de
acoplamento dos hiperons com os mésons estranhos. A constante de
acoplamento Yya depende nao somente de ¥s+4, mas também de Yga,
e o aumento de qualquer uma das duas constantes de acoplamento dos
mésons escalares torna o potencial mais repulsivo em altas densida-
des. A figura 3.17 mostra que, para o sistema mais repulsivo, quando
Xon = 0.5 e xo+a = 1.0, a auséncia de mésons estranhos provoca um
bom aumento na concentracao de As.

Podemos saber alguma coisa sobre as massas méximas das es-
trelas de néutrons simplesmente comparando diferentes equacoes de

estado. Sabemos no final do capitulo 3.1 que, quanto maior Xg+A, a
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repulsao aumenta em altas densidades e, portanto, maiores massas ma-
ximas obteremos. A “dureza” da equagao de estado estd relacionada
ao limiar de criagdo dos As: quanto mais tarde o aparecimento dos As,
mais “dura” fica equacao de estado. Num gréafico da energia de ligacdo
pela densidade, isto significa que o efeito de “amolecer” a equacao de
estado devido aos As é deixado para densidades maiores.

Vamos analisar a energia de ligacao pela densidade baridnica no
modelo NLWM nos sistemas ja considerados nas figuras 3.14 e 3.15.
Na figura 3.18 (a), a curva cinza representa a matéria pura de néutrons
PNM no modelo NLWM e as demais curvas dizem respeito ao sistema
nA. Sao consideradas duas escolhas para Xsa, bem como o caso sem
mésons estranhos Yg«a = Xpa = 0 e a particular escolha ysp = 1.0. A
simples condigao de igualdade dos potenciais quimicos W, = up é im-
posta neste sistema. A linhas azuis indicam um sistema mais atrativo
em altas densidades do que o sistema denotado pela linhas vermelhas.
Portanto, a equacao de estado correspondente a escolha ysp = 0.2 é
mais “mole” do que a equagao de estado para a o valor Y55 =0.5. Para
cada escolha de Yga, verificamos o papel dos mésons estranhos. As
curvas para o sistema sem mésons estranhos (linhas trago e ponto) sao
mais “moles” que as curvas (linhas pontilhadas) com Ys+p = 1.0. Vimos
que a inclusao dos mésons estranhos deixa o sistema mais repulsivo em
altas densidades, mas nao altera o limiar de criacao dos A. Através
da figura 3.18 (b), quando impomos o equilibrio f e a neutralidade de
carga no sistema (n, ,p ,A ;e~ ,1u”), podemos chegar as mesmas con-
clusoes que obtivemos para o sistema nA. De maneira geral as equagoes
de estado sao mais “moles” devido a presenca dos prétons e dos léptons
j& em baixas densidades. Vimos que a curva cinza na figura 3.18 (a)
é a energia de ligagdo da PNM, enquanto a figura 3.18 (b) mostra a

energia de ligagao do sistema (n, ,p ,e~ ,1t~) neutro e em equilibrio .
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Essas curvas sao representadas em cinza e diferem muito pouco uma da
outra em densidades muito baixas, isto é, da ordem da densidade de sa-
turag@o nuclear. Contudo, logo acima desta densidade, elas se desviam
uma da outra, significativamente, & medida que as fracoes de prétons
e léptons crescem no sistema neutro e em equilibrio f. O resultado
disto é uma equagao de estado mais “mole” para (n, ,p ,e~ ,lL”), como
mostra a figura 3.18 (b). Nesta mesma figura, as demais curvas da
energia de ligacdo (curvas coloridas) sdo todas mais “moles” que aque-
las representadas na figura 3.18 (a) e a razao disto é novamente devido
a presenga dos prétons e léptons na matéria neutra e em equilibrio 8.
Quando os mésons estranhos nao estdo presentes, o sistema fica mais
atrativo (linhas traco e ponto) e a equagao de estado fica mais “mole”.
Em contrapartida, a troca de mésons estranhos entre os As deixa a
equagao de estado mais “dura” (linhas pontilhadas).

Das figuras 3.18 (a) e (b), podemos esperar massas maximas um
pouco maiores para o simples modelo de néutrons e As. E, no que diz
respeito a constante Ysa, 0 maior valor considerado resultard na maior
massa maxima. Vimos que o limiar de criacao dos As nao se modi-
fica com a variacao do acoplamento dos As com os mésons estranhos,
embora a equagao de estado fique mais “dura” com o aumento de Yg+a.

Desde o capitulo 2, vinhamos discutindo a respeito dos acopla-
mentos dos As. Através de dados conhecidos para os potenciais hi-
pernucleares estabelecemos algumas correlacoes entre as constantes de
acoplamentos dos As com os mésons. Das quatro constantes de aco-
plamento XsA, Xo*As Xoa € Xoa, apenas duas sao independentes: Yoa
e Xo*A- Essas duas constantes acoplam os As com os mésons escalares.
Um segundo passo foi comparar as energias de ligagao dos modelos rela-
tivisticos LWM e NLWM com o modelo ab initio AFDMC para matéria

nA. Desta comparagao, restringimos um pouco mais as constantes dos
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hiperons com os mésons escalares. Ainda no capitulo 2, enquanto dis-
cutiamos o espago de parametros, fizemos algumas ponderagoes sobre a
matéria estelar contendo o octeto baridnico e concluimos que Ygp < 1.
Acima deste valor, a massa efetiva dos As assumiam valores negativos.
Vamos retomar este ponto olhando para o sistema eletricamente neutro
contendo néutrons, prétons, As em equilibrio 8 e analisar a fracao de
particulas e a energia de ligacao.

A figura 3.19 (a) mostra a populagao relativa de particulas para
a matéria estelar sem As (linha cheia), com As contando com a escolha
XoA = Xo+a = 1.0 (linhas trago e ponto) e também para a matéria estelar
com As, mas sem os mésons estranhos, isto é, xop =1.0 e Yoo = X9a =0
(linha pontilhada). Para ysa = 1.0, o sistema é bastante repulsivo em
altas densidades (aproximadamente seis vezes a densidade de saturacao
nuclear) e os As aparecem em baixas quantidades (Y5 ~ 0.03). Portanto
a criagao dos hiperons é inibida devido as altas repulsoes resultantes das
trocas de 0 e . Nota-se que o efeito de incluir os mésons estranhos, isto
é, a interagao AA, afeta minimamente a populacao relativa de particulas
no sistema. Obviamente isto é percebido nas equacgoes de estado que
sao praticamente idénticas nos trés casos, como se pode ver na figura
3.19 (b). Claro que, em cada um dos dois casos em que os As estao
presentes, a equacao de estado resultard em massas maximas elevadas.
Além disto, a estrela com massa maxima tem uma densidade central
em torno de n. ~ 0.86 fm ™3, que estd acima do limiar de criacao dos As.
Isto quer dizer que desde que, o sistema seja suficientemente repulsivo
para os As, entao estrelas supermassivas podem conter uma pequena
concentracao de As no seu interior em densidades elevadissimas. E
interessante notar que, para Yga > 1, 0s As nao sao criados no sistema,
portanto, ¢, = 1.0 é o valor critico para a intensidade do acoplamento

dos As com o méson o. Na secao 2.7, vimos que o valor Ysp = 1.0
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resultava numa energia de ligacao muito atrativa em baixas densidades e
muito repulsiva em altas densidades e, naquele contexto, das espinodais,
optamos pelo valor Yoo =0.2 € xoa = 0.5, que eram melhores quando
comparados ao modelo AFDMC. Desta forma, é capital que a constante
de acoplamento do A com o méson escalar ¢ esteja no intervalo 0 <
XoA <1

As mesmas conclusoes acima poderiam ser obtidas incluindo todo
octeto baridnico, mas indesejavelmente introduziriamos algumas novas
arbitrariedades nas constantes de acoplamentos dos demais hiperons.
Contudo, vamos discutir brevemente a inclusao do octeto baridnico.
Faremos a seguinte extrapolagao para as constantes de acoplamento:
XoA = XoH, XoA = XoH, Xo*A = Xo*H € Xoa = Xon. Adicionalmente,
temos que definir arbitrariamente x,p, onde H denota os hiperons. A
X5 a = 1.0 é verdadeira no que diz respeito ao A. Acima deste valor, nao
h4 As no sistema e isto independe das escolhas para xpy. Para valores
Xon < 1, 0s As sao criados em algum limiar de energia e este limiar
depende fortemente de X,y dos demais hiperons. Valores pequenos de
Xpn fazem com que os As aparecam em densidades cada vez mais altas
devido a repulsao, enquanto valores maiores tém o efeito contrario.
Antes de discutirmos as populacgoes relativas de particulas vamos olhar
para a energia de ligacao do sistema com oito barions.

As figuras 3.20 (a) e (b) mostram as energias de ligacdo para
a matéria neutra e em equilibrio B no sistema (n, p, e”, U7) e para
(octeto, e, u~). Verificamos o efeito dos mésons estranhos e utili-
zamos dois valores para as constantes de acoplamento dos hiperons
Xon- O resultado da presenca dos mésons estranhos devido a escolha
Xo+A = 1.0 na energia de ligacao é mostrado em cada linha pontilhada,
enquanto que, para matéria sem mésons estranhos, a energia de ligacao

é representada pela linha traco-ponto. O efeito é completamente ané-
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logo ao caso em que contadvamos apenas com os As na matéria estelar,
embora a presenca adicional dos demais hiperons deixe a equagao de
estado um pouco mais “mole” de maneira geral. A constante de acopla-
mento Ypy dé a intensidade do acoplamento dos hiperons que possuem
isospin com o méson p, e a medida que mudamos o seu valor, o limiar
de criagao dos hiperons é afetado. Mesmo aqueles que nao “sentem”
diretamente a interacao, o A? e 0 X%, também mudam seu limiar de cri-
acao. Isto porque todas as particulas do sistema estao correlacionadas
através do equilibrio quimico e de neutralidade de carga. Na figura 3.20
(a), temos xpy = 0.5, enquanto, na figura 3.20 (b), fixamos ypn = 1.0.
Esta tltima mostra um “endurecimento” na equacgao de estado quando
comparada a primeira figura, isto é, houve um aumento na repulsao.

Quanto ao limiar de criagao dos hiperons do octeto bariénico,
estes irao depender dos valores dos acoplamentos dos As com os mésons.
Além disso, veremos como as escolha para os valores de ypp afetam as
fragoes de particulas e os seus respectivos limiares de criagao.

As figuras 3.21 (a) e (b) mostram a populagao relativa de par-
ticulas para o sistema com oito barions em equilibrio 8, eletricamente
neutro, sem os mésons estranhos e com o valor Yoy = 0.2 fixado. Na
figura 3.21 (a), fixamos xpn = 0.5, enquanto, na figura 3.21 (b), temos
Xpr = 1.0. O hiperon A da figura 3.21 (b) aparece antes do que o A
mostrado na figura 3.21 (a) e isto pode, equivocadamente, sugerir que,
para Ypn = 0.5, o sistema fosse mais repulsivo e com uma equagao de
estado mais “dura”. Contudo, o aumento do acoplamento ypz = 0.5 faz
com que o hiperon X~ seja criado em densidades mais altas, como mos-
tra a figura 3.21 (b). Portanto, os hiperons £~ e o A sao determinantes
nas propriedades da equagao de estado. De fato, quando aumentamos
XpH» & equacao de estado fica mais “dura”. Todavia, o limiar de cria-

¢ao das particulas é afetado de maneira complicada, podendo adiantar
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o surgimento de algumas e atrasar o de outras. As fracoes de parti-
culas sao rearranjadas de maneira a respeitar o equilibrio quimico e a
neutralidade de carga.

Passamos agora a analise das figuras 3.22 (a) e (b), que mostram
a populacgao relativa de particulas para o sistema com oito barions em
equilibrio B, eletricamente neutro, com mésons estranhos incluidos e
com o valor Yoy = 0.2 fixado. Na figura 3.22 (a), temos xpy = 0.5 fixo,
enquanto, na figura 3.22 (b), fixamos ypn = 1.0. Os efeitos devido ao
aumento de Y,y sao andlogos aqueles discutidos acima para as figuras
3.21 (a) e (b). Na verdade, os limiares de criagdo dos A, X e £~ ndo
se alteram com Ypy. Quando usamos o valor Ypy = 1.0, na figura 3.22

(b), tanto o hiperon Z° quanto o hiperon E~ aparecem em densidades
mais baixas quando comparados aos mesmos hiperons da figura 3.22 (a),
onde Ypy = 0.5 estd fixo. Novamente, o maior valor de ¥,y resulta numa
equacao de estado mais dura e, para verificar isso, devemos procurar
as curvas correspondentes na figura 3.20 (a) e (b).

De forma geral, a presenga dos mésons estranhos faz com que a
populagao de néutrons seja um pouco mais elevada do que na ausén-
cia de mésons estranhos. Para verificar o efeito dos mésons estranhos
devemos olhar conjuntamente para a figura 3.21 (a) e para a figura
3.22 (a), onde a primeira é o caso sem mésons estranhos e a segunda
0 caso com mésons com o valor ¥g+g = 1.0. Além disso, em ambas as
figuras, os valores Yoy = 0.2 e xpy = 0.5 estao fixos. Podemos ainda
comparar a figura 3.21 (b) juntamente com a figura 3.22 (b), com os
valores yom = 0.5 e xpm = 0.5 fixos, e verificar como as populacoes
dos hiperons diminuem com a inclusao dos mésons estranhos, enquanto
que a populacao dos nucleons aumentam devido a inclusao da intera-
¢ao hiperon-hiperon. Este resultado é esperado e o reflexo disso é o

“endurecimento” da equagao de estado como mostra a figura 3.20 (a).



159

Naturalmente, a populacao de cada hiperon também se reduz propor-
cionalmente e isto resulta no “endurecimento” da equagao de estado,
como vimos nas figuras 3.20 (a) e (b). Quanto ao limiar de criacdo dos
hiperons, os mésons estranhos adiantam o surgimento do X e do X0 e
permite a criacao de 2% e 2~. Em relacao ao A e ™, o efeito é diminuir
um pouco suas respectivas fragoes no sistema.

As figuras 3.23 (a) e (b) mostram a populacao relativa de particu-
las para o octeto em equilibrio 3, eletricamente neutro, sem os mésons
estranhos e com o valor Yoy = 0.5 fixado. Na primeira figura, atribui-
mos Xpx = 0.5 e xpu = 1.0 na segunda. Podemos notar que, na figura
3.23 (a), a populacdo de néutrons comega a diminuir rapidamente com
o aumento da densidade e assume valores muito baixos da ¥, ~ 0.04.
Os prétons aparecem no inicio mas logo voltam a diminuir sua con-
centracao. Em contrapartida, a populacao de A aumenta rapidamente,
assumindo valores em torno de Y5 ~ 0.4 em altas densidades, superando
a populagao dos néutrons. Na figura 3.23 (b), a escolha xpz = 1.0 faz
com que o limiar de criagao do X~ ocorra em densidades mais altas,
portanto, contribuindo de forma a aumentar a populagao de néutrons.
Ja o limiar de criagdo do A é adiantado. No entanto, nas figuras 3.23
(a) e (b), o primeiro hiperon que aparece no sistema é o £~. Quando a
densidade bariénica atinge o valor ng = 1.2 fm ™ e ¥, ~ 0.04, o sistema
de equagoes passa a nao ter solugao.

Finalmente, as figuras 3.24 (a) e (b) mostram a populacao rela-
tiva de particulas para o octeto em equilibrio 8, eletricamente neutro,
com os mésons estranhos presentes e para o valor ¥sz = 0.5 fixo. Nas fi-
guras 3.24 (a) e (b), atribuimos, respectivamente, os valores oz =0.5 e
Xpr = 1.0. Na figura 3.24 (a), podemos notar que a populacao de néu-
trons comecga a diminuir rapidamente e, em altas densidades, atinge

uma concentracao de ~20%. Para uma larga faixa de altas densidades
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os prétons atingem a mesma populagao dos néutrons, embora nenhum
dos seis hiperons superam a populagao de néutrons. A abundéncia dos
hiperons é maior para o A, £~ e X°. Os demais hiperons aparecem
em altas densidade em concentracées menores. O efeito dos mésons
estranhos é “endurecer” a equagao de estado visto que a concentragao
de néutrons do sistema é maior. Portanto, a solucao do sistema de
equagdes que garante a neutralidade de carga e o equilibrio B possui
solugao também em densidades extremamente altas.

As propriedades estelares sdo obtidas a partir da equacédo de es-
tado resolvendo as equagoes da TOV. Os parametros Yga € Xo*a S0
livres no sistema contendo As, portanto, hd muitas equacoes de estado
possiveis. Apesar das ponderacoes sobre as constantes de acoplamento
dos hiperons no regime de baixas densidades, quando discutiamos as
espinodais, vamos explorar ainda mais o espago de parametros formado
pelas constantes yoa € Xo*a- Varios resultados dos perfis estelares sao
mostrados nas tabelas dos apéndices D e E. As tabelas estdo esquema-

tizadas da seguinte maneira:

i) Matéria estelar sem hiperons (ver tabela.D.1).

ii) Matéria estelar com As e sem mésons estranhos (ver tabelas D.2 e
D.3).

iii) Matéria estelar com As e com mésons estranhos. Em cada uma das
seguintes tabelas D.4, D.5, D.6, D.7, D.§, D.9, D.10, D.11, D.12 e
D.3, fixamos um valor para Ysa € variamos Yg«A. A tabela D.14

mostra um resultado andlogo a D.3, mas com mésons estranhos.

w) Matéria estelar com o octeto bariénico e sem mésons estranhos,

onde deixamos fixo xpu = 1.0 (ver tabelas E.1 e E.2).

v) Matéria estelar com o octeto bariénico e com mésons estranhos.
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Deixamos fixo xpy = 1.0. Em cada uma das seguintes tabelas E.3,
E.4, E5, E.6, E7 E.8, E.9, E.10, E.11 e E.12, fixamos um valor
para Yoy € variamos Xg+p. A tabela E.13 mostra um resultado

analogo a E.2, mas com mésons estranhos.

Em 1991, N. K. Glendenning e Z. Moszkowski ja haviam ob-
tido esses resultados para estrelas hadronicas usando a parametrizacao
GM1 [34]. Neste mesmo trabalho, os autores investigaram o papel das
constantes de acoplamento dos As com os mésons de acordo com o0s
resultados das massas maximas das estrelas contendo o octeto bario-
nico. Um vinculo para as constantes de acoplamento dos As com os
mésons através do potencial UY = —28 MeV foi obtido. Para os de-
mais hiperons, a escolha de valores para as constantes sao arbitrarias
e, em [34], os autores optaram por estender Xoa = XoH € Xor = XoH,
além da escolha para os acoplamentos ypp. Neste trabalho, os mésons
estranhos estao presentes na matéria estelar e utilizamos o potencial
U//\\ = —0.67 MeV como vinculo para fixar uma das constantes dos As
com os mésons estranhos.

No item i), a tabela D.1 mostra as propriedades da estrela ha-
dronica de massa méxima na parametrizacdo NLWM (GM1).

No item i), estudamos a matéria composta por néutrons, pré-
tons e As em equilibrio B sem os mésons estranhos, isto é, os As trocam
apenas o méson ¢ e o méson @. Os resultados das tabelas D.2 e D.3
sdo analogos aos obtidos em [34]. Em D.2, os valores para massas
maximas menores que 1.44 Mg nao sao mostrados e o valor critico é
X(I;}\f =0.29. Acima deste valor, ha limite superior em que a criagao de
As nao é mais energeticamente favoravel, ou seja, para valores acima
de xgxp =1.0. A tabela D.2 mostra claramente que a medida que,

Xoa aumenta, o raio da estrela de massa maxima e a fracao de As no

centro da estrela diminuem, embora Y aumente ligeiramente no inicio,
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ela se anula préximo ao valor xgxp. Por outro lado, a densidade de
energia central e a densidade central da estrela aumentam a medida
que Xoa assume valores maiores. A tabela também mostra a densidade
que corresponde ao limiar de criacao dos As e podemos observar que,
a medida que Ysa aumenta, a densidade em que os As aparecem assu-
mem valores cada vez maiores até que a criacao de As seja totalmente
desfavorecida, como mostra a tabela D.3. Note que a tabela D.3 é
idéntica a tabela D.1 e isso é natural, pois ndo h& As no sistema. Sabe-
mos que aumentar Yga significa aumentar a repulsao do potencial UII\V
em altas densidades (consequentemente, aumentar a atragdo em baixas
densidades). Os valores x4 =0.29, e ngp = 1.0 definem uma janela
no espaco das constatantes de acoplamento. Para o valor X(I;}\f =0.29
a matéria estelar esta sujeita ao potencial mais atrativo Ulj\v , isto é, a
equacao de estado é a mais “mole” dentre todas as equagoes possiveis de
se obter dentro da janela. Por outro lado, o valor xgxp = 1.0 resulta no
potencial Uf\v mais repulsivo em altas densidades. Neste tiltimo caso a
fragao de As é tao pequena que nao afeta a equacao de estado que é tao
“dura” quanto a equacao de estado da matéria estelar hadronica. Para
valores Yop > X(I;I,l\f7 o potencial U II\V fica cada vez mais repulsivo em altas
densidades, embora o aparecimento dos As, através do decaimento f3,
nao seja mais viavel.

O item #44) trata da matéria néutrons, prétons e As em equilibrio
B na presenga dos mésons estranhos. Os As, além de trocarem os mé-
sons o e m, trocam também os mésons estranhos 6* e ¢. O potencial
U II\V esta associado a troca dos dois primeiros mésons, enquanto o poten-
cial U 1’\\ descreve a interagao dos As, mediado pelos mésons estranhos.
Ao todo, temos quatro constantes de acoplamento e duas equagoes de
vinculo conhecidas para os potencias hipernucleares, assim, deixamos

livres dois parametros Ysa € Xo*a- Na tabela D.4, escolhemos ysp =0.1
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e variamos Xg+p. Note que, para valores pequenos de Xg+p, NOS apro-
ximamos dos resultados da tabela D.2. Nesta ultima tabela, quando
Xoa = 0.1, a massa maxima resultante é muito pequena, My ax < 1.44
Mg, mas, pela tabela D.4, vemos que, se aumentarmos Xg+p sufici-
entemente, teremos uma nova janela. A tabela 3.1 mostra o perfil da
estrela de massa maxima ~ 1.44 Mg, cujo o valor limite correspondente

6yt =1.25.

NLWM - yIf=0.1

Xcl,llf\ Mpax R & ne YA n’ﬁim
- (M) (km) (fm™*) (fm7?) - (fm7Y)

125 144 8.64 1343 1.42  0.55 0.28

Tabela 3.1: Propriedades da estrela de massa maxima para a equagao
de estado em que x};}\f =0.1e xéﬂ‘f\ =1.25.

Note que a estrela de massa maxima da tabela 3.1 tem um raio
pequeno, quando comparada a estrela de massa maxima hadronica, e
uma grande densidade de energia central. Os As estao presentes em
grande quantidade na densidade central, além do mais, os primeiros
As aparecem em densidades bem mais baixas que a densidade central.
Obviamente, a equacao de estado correspondente a esta estrela nao é
valida para os pulsares supermassivos observados recentemente.

De toda maneira, na tabela D.4, se quisermos modelar estrelas
com ~ 2.0 Mg assumindo um potencial UII\V tao atrativo em altas den-
sidades, como aquele resultante da escolha X(I;}\f =0.1, entao devemos
escolher yg+p ~ 4.0 de tal forma que UI/\\ seja extremamente repulsivo
em altas densidades. Estes potencias podem ser verificados no capitulo
2 nas figuras 2.3 € 2.4 (d).

Vamos aumentar um pouco a repulsao entre os As, devido so-

mente a UII\V , escolhendo ysp = 0.2. Esse aumento da repulsao provoca
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um aumento geral nas massas maximas para cada Yg+a escolhido, como
pode ser visto na tabela D.5. Fortes repulsoes em altas densidades no
potencial U ,/\\, devido a escolha Yg+p = 4.0, resulta em massas maximas
elevadas ~ 2.0 M. Todavia, vamos continuar aumentando gradativa-
mente o valor da constante de acoplamento do A com o méson escalar
o até chegarmos em Ysp = 0.6, como mostram as tabelas D.6, D.7, D.8
e D.9. A medida que aumentamos um pouco o valor de Yga, ocorre um
acréscimo das massas maximas devido ao deslocamento, para valores
maiores, da densidade em que ocorre o limiar de criagao do A. Quanto
maior Ysa, mais alta a densidade em que o A aparece. Consequente-
mente, isto deixa a equacao de estado mais “dura”. As massas maximas
também aumentam & medida que Yo+A aumenta e isso pode ser perce-
bido olhando para um valor fixo de }so numa das tabelas. O limiar de
criacao dos As nao se altera com o aumento de Yg+p, mas a fracao de
particulas diminui gradativamente. Na tabela D.9, podemos obter mas-
sas maximas ~ 2.0 Mg, para potencias U /’\\ bastante repulsivos, embora
mais moderados que nos casos anteriores. Vamos procurar um balango
entre repulsao e atragao nos potencias U /Q’ eU 1’\\ de maneira a obtermos
uma equacao de estado que resulte numa massa maxima da ordem de
~ 2.0 M. Além disso, procuramos uma equacao de estado “dura” que
tenha uma quantidade aprecidvel de As no seu interior. Claro que a
escolha para um valor particular das constantes de acoplamentos dos
As nos sistemas considerados em 44) e 4ii) é apenas uma aproximagao,
pois, no caso mais realistico, outros hiperons irdo povoar o sistema di-
minuindo as massas maximas até agora encontradas. Isto quer dizer
que podemos imaginar os potenciais Uév e Uév suficientemente repulsivos
para que os Xs e 0s Es nao estejam presentes no sistema.

No item i), as tabelas E.1 e E.2 mostram as propriedades da

estrela de massa méxima para a equagao de estado do octeto barionico
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sem a presenca dos mésons estranhos. Na tabela E.1, todos os hipe-
rons possuem as mesmas contantes de acoplamento do A com os mésons
XoA = XoH € XoA = Xon © também temos que xpn = 1.0, onde denota os
hiperons H. O efeito produzido pela presenca do octeto é a diminuig¢ao
da massa maxima. A fragdo de Y5 também diminui, mas, em compen-
sacgao, outros hiperons estao presentes na densidade central. Quando
Xon = 1.0, temos que xpa = 1.17 e, para valores maiores de Xga, OS
hiperons nao sao mais criados no sistema, como mostra a tabela E.2.

Na tabela E.2, para a escolha Yoy = 1.0, a massa maxima é menor
que ~ 1.44 Mg, mas, quando os mésons estranhos estao presentes, de
acordo com o item v), podemos obter uma massa maxima mais elevada,
como mostra a tabela E.3. Isto significa que, aumentando a repulsdao
entre os hiperons pelo acréscimo de Ysg, podemos deixar mais “dura”
a equagao de estado sem que os hiperons deixem de estar presentes na
matéria estelar. As tabelas E.4, E.5, E.6, E.7, E.8, E.9, E.10, E.11 ¢
E.12 mostram diversas estrelas de massas maximas. Os hiperons podem
estar presentes em grandes quantidades na densidade central da estrela
de massa maxima ~ 2.0 Mg desde que a repulsao entre eles, via méson
¢ , seja suficientemente forte.

Vale a pena lembrar que, neste trabalho, ndo fixamos as cons-
tantes de acoplamento dos mésons com os hiperons através do grupo
SU(6). Sao as constantes dos mésons escalares com os hiperons que
sao os parametros livres, enquanto os acoplamentos dos mésons veto-
riais com os hiperons sao parametros dependentes. Isto é um pouco
diferente do que se encontra na literatura. Para fixar as constantes dos
hiperons, além do potencial UY = —28 MeV, pode-se vincular os dados
dos potencias hipernucleares UY (ng) = 30 MeV e UL (ng) = —18 MeV

com os acoplamentos dos hiperons através da férmula [32]
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k * * *
U (m) = M — M+ 1 — 5, (3.18)

que indica que o potencial da particula j na matéria é formada por par-
ticulas k. O indice k pode denotar também a matéria de nucleons simé-
trica k = N. Podemos ainda usar as seguintes relagoes para os potencias
na matéria de hiperon UZ (ng) ~ 2UX (n9/2) e Ug (no) = UL (no/2), que
s@o obtidas através da contagens de quarks estranhos [32].

A tabela 3.2 mostra as propriedades da estrela de massa ma-
xima para as constantes de acoplamentos mostradas na tabela 3.3. Na
parametrizacdo A, as constantes de acoplamento dos mésons vetoriais
sao fixadas de acordo com SU(6), mas os mésons estranhos nao estéo
presentes. Em B, os mésons estranhos foram incluidos e a constante de
acoplamento do méson estranho vetorial é fixada de acordo SU(6), isto
é, 200A = 209z = Xo= = 2v/2/3. J4 em C, aumentamos os valores de
Xo+n de maneira a obter as relagoes 2xpa = 2¥px = Xpz =2 X 2v/2/3.

Note que esses resultados para as massas maximas sao muito

préximos daqueles mostrados na tabela E.8.

NLWM - Octeto bariénico
Set  Mpax R & ne YA Yy n’ﬁim
- (Mo) (km) (i) (fn?) - ¥y (im )
A 1.89  12.78 4.58 0.78 0.33 0.57 0.34
B 1.91 12.58 4.87 0.82 0.04 0.37 0.34
C 198 11.32 6.67 1.04 0.11 0.39 0.34

Tabela 3.2: Propriedades da estrela de massa maxima para a equagao
de estado do octeto baridnico utilizando vinculos dos potenciais Ulj\V ,
UY e UY. Os mésons estranhos estdo presentes e utilizamos UZ (ng) =
2UR (no/2) e UE (o) = UL (no/2) .
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032 1/3 1.050 1x2v2/3 2.0
032 1/3 2150 2x2v2/3 20

Set ‘ Parametros
- XoA  XoA  Xo*A XoA XpA
A 061 2/3 — - 0.0
B | 061 2/3 006 1xv2/3 0.0
C 061 2/3 094 2x+2/3 00
- Xoz  Xor  Xo*x Xox Xpx
A | 040 2/3 - - 1.0
B | 040 2/3 0860 1x+2/3 1.0
C | 040 2/3 1280 2x+2/3 1.0
- XoE Xo= Xo*E Xo= Xp=
A 032 1/3 - 2.0
B
C

Tabela 3.3: Constantes de acoplamentos.

3.5 Resultados: Matéria Estelar em Equilibrio f em 7 >0

Ja obtivemos as expressoes para a densidade, pressao e densidade
de energia no modelo NLWM em temperatura finita. Em temperatura
finita, as antiparticulas passam a ter um papel importante na equacao
de estado relativistica e estas excitacdes no mar de Dirac sao conta-
bilizadas na distribuicdo de Fermi-Dirac. A densidade do sistema é
dada pela diferenca entre a densidade de particulas e a densidade de
antiparticulas.

Na presente secao, discutiremos como a temperatura afeta a
equacao de estado e a populagao de particulas, assim como o papel
dos mésons estranhos e das constantes de acoplamento. Do ponto de
vista da termodinamica, o sistema em temperatura finita se encontra
em contato com um reservatorio térmico. Desta maneira, flutuacoes
entre o sistema e o reservatério sao permitidas e o potencial termodi-

namico que contém toda a informacao do sistema é a energia livre de
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Helmholtz F(T,V,N) =U(S,V,N) — ST, onde U é a energia; S, a entro-
pia; V, o volume; N, o numero de particulas; enquanto o parametro
intensivo T é a temperatura. Matematicamente, os potenciais termo-
dinamicos estao todos vinculados a energia interna do sistema através
das transformadas de Legendre.

A energia livre de Helmholtz por volume é definida como .% =
F/V e é através dela que obtemos a energia de ligagdo. Podemos de-
finir uma quantidade andloga & energia interna por particula €/np em
temperatura zero através da razao % /ng, ou seja, a energia livre por
particula. Note que a entropia por volume s = S/V estd perfeitamente
definida em termos da pressao p e da densidade de energia € através da
equacdo s = (p+¢€—n;) /T, onde i denota uma espécie de particula
do sistema.

A figura 3.25 mostra uma familia de curvas para a energia de
ligagdo em temperatura finita. Em 7 =0, temos que (€/np) = (F /np)
e, portanto, a curva correspondente na figura é a conhecida energia de
ligagao para matéria estelar.

A energia de ligagao da matéria estelar nao tem um minimo lo-
cal e esta caracteristica se mantém na energia ligacdo em temperatura
finita. Para o caso T = 10 MeV, uma contribuic¢do da entropia modifica
a equacao de estado em baixas densidades. Além disso, a curva é des-
locada globalmente para valores menores de energia. O mesmo padrao
se repete para uma temperatura de T =20 MeV.

Através da figura 3.25, vemos que a temperatura ndao deixa a
equacao de estado mais “mole”, embora deixe a energia livre do sis-
tema mais negativa. Se a equagao de estado nao muda a inclinagao
em densidades altas, quando aumentamos a temperatura, entao, o va-
lor da massa méaxima resultante sera muito préximo ao valor da massa

maxima obtida com a equagao de estado em T = 0.
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Vamos averiguar o que acontece quando o A estd presente em
temperatura finita. A figura 3.26 mostra uma familia de curvas para a
energia de ligacdoem T =0, T =10 MeV e T =20 MeV. Na figura 3.26
(a), fixamos Ysa = 0.2 e, na figura 3.26 (b), xsa = 0.5 é mantido cons-
tante. Em cada uma dessas figuras, consideramos o caso com mésons
estranhos (linha tracejada), em que xg+p = 1.0 é fixo, e 0 caso sem os
mésons estranhos (linha cheia).

J4& verificamos que os mésons estranhos deixam as equagoes de
estado mais inclinadas quando comparadas as equacoes de estado para
o sistema sem mésons estranhos. Qualitativamente, o efeito da tempe-
ratura é deslocar a energia de ligagao para valores menores de energia,
mas esse efeito é maior em densidades mais baixas. Para T = 10 MeV,
note que (¢/ng —.F /ng) ~9 MeV em ng ~ 0.15 fm =3 e diminui & medida
que a densidade aumenta, como mostra a figura 3.27. Para o octeto
barionico, devemos ter um comportamento muito similar da entropia
por volume como poderemos verificar nas figuras 3.28 e 3.29.

Na figura 3.29, o octeto baridnico esta incluido e mantivemos
fixo o acoplamento xsy = 0.2. Na figura 3.29 (a) fixamos xpy =0.5 e
na figura 3.29 (b) oz = 1.0. Em ambas as figuras, mostramos o efeito
da inclusao dos mésons estranhos na energia de ligacao. Igualmente
como ocorre em temperatura zero, a equagao de estado fica mais “dura”
quando os mésons estranhos estao presentes. A energia livre se desloca
para valores de energia mais negativos. O efeito produzido por Ts é
maior em baixas densidades. Quanto maior a temperatura, maior serd
o desvio da energia livre em relagao a densidade de energia livre em
T=0.

A inclusao da temperatura tem consequéncias para a populacao
de particulas na protoestrela. As antiparticulas também sdo criadas

no sistema e sao contabilizadas nas distribui¢oes de Fermi-Dirac na ex-
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pressao para as densidades. No sistema em temperatura finita, isto é,
maior que o zero absoluto, as condigdes para o equilibrio § e a neu-
tralidade de carga podem ser estabelecidas. As figuras 3.30 (a) e (b)
mostram como a temperatura modifica a criacdo de cada béarion do
sistema e também dos 1éptons presentes. Na figura, consideramos um
sistema mais simples, contendo prétons, néutrons, As e os 1éptons, que,
por sua vez, garantem a neutralidade de carga. Note que as populagoes
relativas de préton, A e de léptons iniciam em densidades muito baixas
e, consequentemente, uma pequena diminuicao da fragao de néutrons é
percebida em densidades igualmente baixas. A presenca das antiparti-
culas modifica a distribuicao de Fermi-Dirac, que, em temperatura zero,
é a simples funcdo degrau na equacao de estado. Em temperatura zero,
o limiar de criagao dos barions e 1éptons ocorre numa densidade bem
definida, isto é, para uma certa energia de Fermi. Abaixo da energia
de Fermi, todos os estados estao ocupados e sao igualmente provaveis
e, acima desta energia, todos os estados estao vazios. Em temperatura
finita, o calculo da densidade de particulas se da integrando sobre todos
os valores de momento; nao ha um valor limite para o momento das
particulas, isto é, o momento de Fermi. A energia de Fermi deixa de
ser a energia do ultimo estado ocupado. Em temperatura finita, hé a
probabilidade de criagao das antiparticulas, embora elas nao estejam
presentes em T = 0.

Vamos agora tratar da matéria estelar com o octeto baridnico
em equilibrio e com a neutralidade de carga. A tabela 3.4 mostra as
propriedades da estrela de massa maxima considerando a temperatura
constante (sistema isotérmico). A entropia nao é constante com a den-
sidade da estrela e a tabela mostra o valor estimado na densidade cen-
tral. Os mésons estranhos nao estdo presentes no sistema e escolhemos

um valor particular ysy = 0.7 e xpp = 1.0. Através de simulagoes de
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NLWM - xor =0.7 € X611 = Xou = 0.0

T Mmax R & ne YA n/ﬁim (S/HB)C
(MeV) (Mo) (km) (n%) (fm7) - () -
0 2.01 12.10 5.55 0.90 0.31 0.38 0.00
20 2.01 12.15 5.54 0.89 0.29 - 1.08
40 2.00 12.14 5.43 0.87 0.24 — 1.98

Tabela 3.4: Propriedades da estrela de massa méxima para a equagao
de estado isotérmica com o octeto barionico no modelo NLWM: massa
maxima, raio, densidade de energia central, densidade central, fracao
de As, densidade que corresponde ao limiar de criacao dos As e entropia
central para Yoz = 0.7 e Xpy = 1.0 sem mésons estranhos.

supernova, estima-se que a entropia na protoestrela seja fixa (sistema
isentrépico) com valores em torno de (s/ng) = (1 —2). Desta forma, a
temperatura deve aumentar da parte mais externa para o centro. No
presente trabalho, nao vamos considerar a protoestrela contendo neutri-
nos aprisionados no interior, isto é, nossos resultados sao para estrelas

desleptonizadas.

NLWM - Xor = 0.7 € Yooy = XoH = 0.0

S/I’lB Mpax R & ne N n/L\im Te
SO () (it () - () (MeV)
0 2.01 12.10 5.55 0.90 0.31 0.38 0.00
1 2.01 12.14 5.55 0.89 0.29 - 18.24
2 2.00 12.19 5.55 0.88 0.25 — 40.52

Tabela 3.5: Propriedades da estrela de massa maxima para a equa-
¢ao de estado isentropica com o octeto barionico no modelo NLWM:
massa maxima, raio, densidade de energia central, densidade central,
fracao de As, densidade que corresponde ao limiar de criagao dos As e
temperatura central para Yoy = 0.7 e ¥pu = 1.0 sem mésons estranhos.

Na tabela 3.5, temos alguns resultados para uma estrela isentré-

pica, onde fixamos a entropia em dois valores. Para s =0, o sistema
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se reduz ao caso isotérmico T = 0. Utilizamos as seguintes escolhas:
Xor = 0.7 e xpn = 1.0. As massa mdximas praticamente nao se alte-
ram com o aumento da entropia e o mesmo acontece com a densidade
de energia central. A densidade central diminui muito pouco com o
aumento da entropia. O limiar de criagao dos As no sistema com en-
tropia (ou temperatura) fixa ocorre em densidades muito baixas com
fragbes muito pequenas. A temperatura central da estrela de massa
maxima também é mostrada e é naturalmente mais quente para a en-
tropia por barion maior. Esses valores estao de acordo com o que se
espera nas simulagoes da evolugao da protoestrela, embora um estudo
mais completo deva incluir a etapa onde os neutrinos estao aprisionados

e também impor uma fracao de 1éptons fixa no sistema.

NLWM - XoH = 0.7 e Xo*H = 1.0

T Mrnax R (km) & ne YA n/L\im (S/I/ZB)C
(MeV) (Me)  (km) (fm™) (fm™3) - (fm™) -

0 2.15 11.66 6.10 0.94 0.16 0.38 0.00

20 2.16 12.47 6.05 0.93 0.17 — 0.83

40 2.17 11.77 5.93 0.91 0.15 — 1.62

Tabela 3.6: Propriedades da estrela de massa maxima para a equagao
de estado isotérmica com o octeto bariénico no modelo NLWM: massa
maxima, raio, densidade de energia central, densidade central, fracao
de As, densidade que corresponde ao limiar de criacao dos As e entropia
por volume central, para Yoz = 0.7, Xoxn = 1.0 € Ypg = 1.0.

Por completude, vamos permitir que os hiperons troquem mésons
estranhos. Esperamos que o resultado seja similar ao caso de tempe-
ratura zero em que a equagao de estado fica mais “dura”. A tabela
3.6 mostra os resultados para o sistema isotérmico, onde utilizamos
Xor = 0.7, xorm = 1.0 e xpm = 1.0. Note que as massas méaximas sao

maiores que as mostradas na tabela 3.5, e isto é devido a interagao
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repulsiva entre hiperons através dos mésons estranhos. Agora podemos
perceber um crescimento da massa maxima com o aumento da tempe-
ratura. Vamos fixar a entropia e verificar qual o valor da temperatura

central da estrela.

NLWM - yor =0.7 € Yo = 1.0

s / ng  Mmax R & ne YA nlL\im T
- (Me) (km) (fm™*) (fm™d) - (fm™7) (MeV)
0 2.15 11.66 6.10 0.94 0.16 0.38 0.00
1 2.15 11.66 5.55 0.94 0.17 — 24.13
2 2.16 11.78 5.55 0.91 0.15 - 50.65

Tabela 3.7: Propriedades da estrela de massa maxima para a equa-
¢ao de estado isentrépica com o octeto baridnico no modelo NLWM:
massa maxima, raio, densidade de energia central, densidade central,
fragao de As, densidade que corresponde ao limiar de criagao dos As e
temperatura central, Yo = 0.7, Xo+n = 1.0 € Xpu = 1.0.

A tabela 3.7 mostra os resultados para a equagao de estado isen-
trépica com os mésons estranhos presentes. As constantes de acopla-
mentos sao as mesmas da tabela 3.6, apenas fixamos a entropia em vez
da temperatura. Para a entropia por bérion (s/ng) =1, a temperatura
central é T =24 MeV e para (s/ng) =2, a estrela de massa maxima
é mais quente no centro. Note que a massa maxima aumenta ligeira-
mente com o aumento da entropia. Esse aumento é percebido quando
os mésons estranhos estao presentes. Quando nao ha mésons estranhos,
as massas maximas nao mudam praticamente com a entropia.

As tabelas 3.8 e 3.9 mostram o caso em que os mésons estranhos
atuam em altas densidades de forma mais repulsiva ainda, isto é, Xg+g =
1.5. O efeito geral é um endurecimento maior na equacao de estado
e massas maximas mais elevadas. No que diz respeito aos sistemas

isotérmico e isentrépico, o padrao dos resultados anteriores se mantém.
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NLWM - gor =0.7 € Yot = 1.5

T (MeV) Mpax R IR ne Ya n/ﬁim (s/ng),
(MeV)  (Mo) (m) (fm %) (m) - (fm) -
0 2.18 11.55 6.21 0.95 0.09 0.38 0.00
20 2.20 12.32 6.16 0.94 0.11 — 0.77
40 221  11.72 5098 0.91 0.11 - 1.52

Tabela 3.8: Propriedades da estrela de massa maxima para a equagao
de estado isotérmica com o octeto baridnico no modelo NLWM: massa
maxima, raio, densidade de energia central, densidade central, fracao
de As, densidade que corresponde ao limiar de criacao dos As e entropia
por volume central, para Yoz = 0.7, Xox# = 1.5 € Xpg = 1.0.

NLWM - gor =0.7 € Yot = 1.5

N / ng  Mpax R & e YA nlL\im 1;
B0 ) () () () (Mev)
0 2.18 11.55 6.21 0.95 0.09 0.38 0.00
1 2.20 11.58 6.22 0.94 0.11 — 26.15
2 220 11.75 6.08 0.91 0.10 — 53.67

Tabela 3.9: Propriedades da estrela de massa maxima para a equa-
¢ao de estado isentrépica com o octeto baridnico no modelo NLWM:
massa maxima, raio, densidade de energia central, densidade central,
fragao de As, densidade que corresponde ao limiar de criagao dos As e
temperatura central, para Yoz = 0.7, Xorm = 1.5 € Xpr = 1.0.

3.6 Conclusoes Parciais: Altas Densidades

Nesta segunda parte do presente trabalho, abordamos o dia-
grama de fases em regides de altas densidades da matéria contendo
néutrons e lambdas. Estudamos as instabilidades através da decom-

posigao espinodal no modelo néo relativistico AFDMC e também nos
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modelos relativisticos LWM e NLWM. Fizemos uma andlise detalhada
das espinodais para matéria nA no modelo AFDMC, verificamos que,
em altas densidades, ocorrem anomalias no potencial termodindmico,
embora tenhamos concluido ser melhor nao interpretar tais espinodais
como regioes caracteristicas de uma transicao de fases, principalmente
quando desejamos extrapolar qualitativamente os resultados para maté-
ria estelar. Isto se deve as limitagoes do modelo AFDMC para grandes
fragoes de As e também porque a velocidade do som no meio se torna
muito elevada, violando a hipdtese bem estabelecida para a velocidade
limite. No que diz respeito a condicao de equilibrio W, = s para esse
simples sistema em algumas parametrizacoes, a trajetoria de equili-
brio nao apresenta instabilidades e isto aponta no sentido de nao haver
transigoes de fases em altas densidades para matéria estelar. Algu-
mas consideragoes sobre autovetores e instabilidades na parametrizacao
An+Ann (II) foram consideradas em detalhes. Contudo, tais instabi-
lidades nao sdo fisicas e isto se deve, novamente, ao fato de o modelo
AFDMC possuir limitagdes para grandes fracoes de As. No diagrama
de fases da matéria nA, nos modelos RMF, as chamadas espinodais nao
ocorrem para altas densidades baridnicas. Por baixas densidades, en-
tendemos, no presente contexto, aqueles valores menores que ng ~ 0.15
fm~—3, onde se localizam majoritariamente as espinodais do sistema nA,
como verificado na primeira parte do trabalho. Portanto, por altas den-
sidades, entendemos como as demais regices do espago de fase. Claro
que, na matéria estelar, temos uma condig¢ao de equilibrio e, quando
necessario, a imposicao da neutralidade de carga. Desta forma, sao
as trajetorias no espaco de fase que indicam possiveis instabilidades,
e nao regioes bidimensionais. Vérios modelos preveem o surgimento
dos As em densidades de ng ~ 0.3 fm~3, embora isso mude conforme

a parametrizagao. Visando a aplicacao em astrofisica, é importante
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considerar que a matéria esteja em equilibrio quimico. Inicialmente,
verificamos que, quando impomos a simples condigao W, = Ua, as tra-
jetodrias resultantes no espago de fases nao apresentam nenhuma insta-
bilidade. Devido ao principio de exclusao de Pauli, o limiar de criacao
dos As ocorre sempre em densidades acima daquelas encontradas nas
espinodais calculadas na primeira parte do trabalho para baixas densi-
dades. Este resultado nos indica que uma transicao de primeira ordem
em regides densas da estrela nao é prevista pelos modelos relativisti-
cos considerados. Ainda no contexto das aplicacoes a matéria estelar,
temos que observar a presenca dos prétons e, consequentemente, dos
elétrons para garantir a neutralidade de carga. Verificamos que a in-
clusao de uma pequena porc¢ao de prétons e léptons, como requer a
matéria estelar, nao altera os resultados qualitativos obtidos através da
simples condicao U, = tp. A verificagao da existéncia de instabilidades
em altas densidades no contexto da matéria estelar contendo néutrons,
prétons, lambdas e 1éptons nao foi considerada nesse trabalho. Mas de-
vemos lembrar que, na parte de baixas densidades, haviamos calculado
as espinodais tridimensionais para um sistema, embora mais simples,
contendo néutrons, prétons e lambdas e, naquele momento, verificamos
que o volume espinodal nao se estendia para regices de altas densida-
des. Isto aponta para a provavel inexisténcia de uma transigoes de fases
na matéria estelar nas regioes densas no que diz respeito a presenca de
néutrons, prétons, lambdas e 1éptons em equilibrio . Exclusivamente
para o modelo NLWM, estudamos a matéria estelar em equilibrio f le-
vando em conta os vinculos dos potenciais hipernucleares para fixar as
constantes de acoplamento dos As com os mésons. Consideramos trés
casos para matéria estelar: inicialmente, a matéria estelar composta
por nucleons; depois, incluimos os As; e, finalmente, incluimos todo o

octeto. Avaliamos os efeitos das constantes de acoplamento na equa-
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cao de estado e nas fragoes de particulas. Verificamos que, na equagao
de estado, ha uma correlagao entre uma forte atragao em baixas den-
sidades com uma forte repulsao para densidades altas. Este efeito é
esperado, pois vinculamos os potenciais hipernucleares as constantes
de acoplamento dos hiperons. Portanto, o aumento da constante de
acoplamento Ysa se traduz numa forte repulsao em altas densidades.
O mesmo vale para Yo+ € isso se reflete no potencial U //\\, assim com na
equagao de estado. Note que, nas regioes de baixas densidades na tran-
sicao de fases liquido-géas, o aumento das constantes XA € Xo*A produz
uma maior atragao no sistema, enquanto que, para a matéria estelar
em altas densidades, o aumento das mesmas constantes provoca uma
maior repulsao no sistema. Nesta parte do trabalho, isto é, em altas
densidades, o que importa é que a equacgao de estado fica mais “dura”
quando aumentamos Xga € isto nos leva a obter massas maximas cada
vez mais elevadas. Observamos que nossos resultados estao de acordo
com recentes descobertas de pulsares com 2Mg e que o aumento Xg+a
pode produzir massas ainda maiores, embora isto contradiga alguns re-
sultados recentes [94]. Esta contradicao reside no fato de que fixamos
as constantes de acoplamento de maneira a obter maior repulsao em
altas densidades & medida em que Yg+p aumenta. A questdo de quéo
intenso pode ser o valor do acoplamento xg+a € dificil de responder e,
certamente, deve ser usado com cautela para produzir o efeito de “endu-
recimento” da equagao de estado. O maior problema reside em atingir
massas maximas elevadas contando com todos os hiperons na matéria
estelar e nao ha razao para supor validos os mesmos critérios para fixar
as contantes dos hiperons a partir dos As. O que fizemos foi utilizar
o grupo de simetria SU(6) para fixar as constantes dos hiperons com
0s mésons vetoriais e usar algumas relagoes baseadas na contagem de

quarks para estimar os valores dos potenciais hipernucleares em termos
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de U[’\\. Tais relacoes tém alguns efeitos na equacao de estado, como,
por exemplo, fazer com que o X~ nao apareca no sistema. De maneira
geral, a inclusao do octeto, junto com as consideracoes anteriores para
as constantes de acoplamento, nao muda qualitativamente os resulta-
dos das massas maximas. Um resultado mais proximo de 2Mg, requer
que a simetria SU(6) nao seja respeitada. Na esteira dos iltimos resul-
tados discutidos, incluimos também a discussao sobre a temperatura e

verificamos apenas uma pequena variagdo nas massas maximas.



NLWM %oa— 02

ASHA= 1.0 Ao*A= XpA=0
n

Equilibrio B

e .

NLWM %oa— 0.5

Xo*A=1.0 Xo*A=XdpA=0
n_—— n-—-

p— p-——
A—  A-—
€ €

W— p---

Ss=z

0.4

506
ng(fm )

(b)

179

Figura 3.17: Populagao relativa na matéria (n ,p ,A je~ ,u~ ) em equi-
librio B e de carga no modelo NLWM, onde fixamos as constantes de
acoplamento em (a) xoa = 0.2, enquanto, em (b), xoa =0.5. Em cada
figura, temos a populagao relativa de particulas na presenga dos mé-
sons estranhos quando fixamos Yg+p = 1.0 e também para a matéria
sem mésons estranhos quando Yg:a = Xoa = 0.
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Figura 3.18: (a) Energia de ligacdo para matéria (n,p ,A) medi-
ante a condicdo U, = Up, enquanto que, em (b), temos a matéria
(n,p,A,e” ,u" )em equilibrio B e neutra. Em cada uma das figuras,
foram utilizados dois valores para Ysa, j&, para para os mésons estra-
nhos, foi utilizado Xs+pA = 1.0, enquanto que a auséncia deles significa

Xoa = XA = 0.
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Figura 3.19: (a) Populagdo relativa na matéria (n ,p ,A ,e~ ,u~ ) em
equilibrio B e de carga no modelo NLWM, onde fixamos as constantes
de acoplamento como sendo Ygp = XA = 1.0. Quando os mésons es-
tranhos nao estdo presentes, temos que Ys+po = Xpa = 0. A populacao
relativa na matéria (n ,p ,u~ ) também é mostrada. Ja a figura (b)
mostra a energia de ligacdo para os trés sistemas de (a).
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Figura 3.20: Energia de ligagdo para matéria (octeto, e=, 4~) em
equilibrio B e neutra no modelo NLWM. Em cada uma das figuras,
foram utilizados dois valores para Ysa, jd, para para os mésons es-
tranhos foi utilizado ¥g+a = 1.0, enquanto que a auséncia deles signi-
fica ¥o+a = Xoa = 0. (a) conta com Ypy = 0.5, enquanto que, em (b),
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Figura 3.21: (a) Populacdo relativa na matéria (octeto, e”, u~) em
equilibrio B e de carga no modelo NLWM com Yoy = 0.2 € Yo+ =
Xo+r =0.0. (a) conta com xpy = 0.5, enquanto que, em (b), xpr = 1.0.
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Figura 3.22: (a) Populacdo relativa na matéria (octeto, e”, u~) em
equilibrio B e de carga no modelo NLWM com Yoz =0.2 € xo+z = 1.0.
(a) conta com xpx = 0.5, enquanto que, em (b), xpu = 1.0.
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Figura 3.23: (a) Populacdo relativa na matéria (octeto, e”, u~) em
equilibrio B e de carga no modelo NLWM com Yoy = 0.5 € Yo+ =
Xo+r =0.0. (a) conta com xpy = 0.5, enquanto que, em (b), xpr = 1.0.
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Figura 3.24: (a) Populacdo relativa na matéria (octeto, e”, u~) em
equilibrio B e de carga no modelo NLWM com Ysyg =0.5 € Yo+ = 1.0
. (a) conta com xpy = 0.5, enquanto que, em (b), xpu = 1.0.
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Figura 3.25: Energia de ligacdo na temperatura finita no modelo
NLWM para matéria estelar sem hiperons.
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Figura 3.26: Energia de ligagdo na temperatura finita no modelo
NLWM para matéria estelar contendo o A com diferentes constantes
de acoplamentos, com e sem mésons estranhos.
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Figura 3.29: Energia de ligagdo na temperatura finita no modelo
NLWM para matéria estelar, contendo o octeto baridnico, com Yoy =
0.5. Os casos com mésons estranhos e sem mésons estranhos sao mos-
trados para (a) xpuw =0.5 e (b) xpn = 1.0.
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Figura 3.30: Populagao relativa de particula em temperatura finita.
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4 A MATERIA QUARKIONICA

Nesta parte do trabalho, vamos tratar de modelos efetivos para
descrever a matéria de quarks. Esses modelos serao utilizados para ve-
rificar a hipétese da matéria estranha através da anélise de parametros
livres. O espago de parametros livres sob a condigao expressa pela con-
jectura da matéria estranha resultard nas janelas de estabilidade. Con-
sideraremos dois modelos efetivos relativisticos em temperatura nula
e também em temperatura finita. O estudo da equacao de estado na
temperatura finita é relevante no contexto da protoestrela. No presente
trabalho, é considerada a possibilidade de existéncia de uma estrela de
quarks, isto é, a matéria no interior da estrela compacta se encontra
em equilibrio 8 e obedece a hipdtese da matéria estranha. A hipdtese
da matéria estranha, devido a N. Itoh, A. Bodmer, E. Witten e H.
Terazawa [3—6], considera que, em condi¢bes especiais, a matéria estra-
nha se revela o verdadeiro estado fundamental da matéria nuclear. Por
que a matéria de néutrons e prétons nao decai no plasma de quarks?
A resposta é que a estabilidade da matéria estranha requer um fracao
significativa de quarks estranhos. Converter um ntcleo de ferro A = 56
em um fragmento de matéria estranha, isto é, nos chamados strangelet,
exige uma altissima ordem da interagao fraca para fazer a conversao
de quarks, aproximadamente um tergo dos u e d, simultaneamente, em
quark s [95, 97]. Um processo como este é muito pouco provavel de
ocorrer, pois a probabilidade de ocorréncia depende da interacao fraca
e do niimero barionico. Quanto menor A, mais favoravel é a conversao
simultanea de uma fracao quarks u e d em quarks s e mais provavel
se torna a matéria estranha. Contudo, efeitos de superficie desesta-
bilizam o fragmento de matéria estranha mesmo que seja estdavel no

bulk. Desta forma, se considerarmos a hipétese Itoh-Bodmer-Witten-
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Terazawa, a formacao da matéria estranha estavel requer um ambiente
naturalmente rico em estranheza para que ela possa existir como es-
tado fundamental da matéria hadronica no bulk. O diagrama de fases
pode dar uma pista sobre tais “ambientes” ricos em estranheza, isto é,
no plasma de quarks e glions nas colisoes de ions pesados, no universo
primordial e também no interior das estrelas de néutrons.

Podemos dizer que a matéria estranha pode ser estdvel no bulk,
mas a conversao de nucleos ordinarios em matéria estranha é realmente
muito pouco provavel que ocorra espontaneamente. A razao disto é que
a matéria estranha pode ser estavel na matéria infinita, mas nao para
um numero baridnico finito e pequeno. Como vimos, a matéria estelar
pode ser entendida como a matéria nuclear infinita e localizda préxima
ao centro da estrela. Sob altas pressoes, uma grande quantidade de
quarks u e d podem ser convertidos em s via interagao fraca. A pos-
sibilidade de haver uma semente de matéria estranha no interior da
estrela compacta levanta a hipétese da conversao de toda matéria de
néutrons em matéria estranha. Na verdade, esta semente serve como
um gatilho para a queima da matéria hadronica, que é metaestéavel sob
hipdtese, em matéria estranha. O tempo necessdrio para que a estrela
hadronica seja convertida totalmente em uma estrela de quarks é um
problema bastante discutido na literatura. Efeitos devido a turbulén-
cia no processo de conversao diminuem muito o tempo de conversao
da estrela. Um outro problema é saber se a estrela de quarks formada
pela matéria estranha é “nua” ou se ha uma fina camada, remanescente
de matéria estelar hadronica, “vestindo” a superficie da estrela. Final-
mente, um outro problema em aberto é saber como seria o sinal emitido
pelo decaimento de toda a estrela hadronica em uma estrela de quarks.
Imagina-se que o calor é dissipado via emissao de neutrinos de forma

similar ao caso da formacao da protoestrela de néutrons.
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Um outro aspecto interessante é que as estrelas de quarks sao au-
toligadas, isto é, a forga que contrabalanceia a forga gravitacional é a
forga forte. No modelo de sacolas do MIT [7, 91, 92], esta contribuicao é
implementada pela constante de sacola B. Uma estrela de quarks pode
ser imaginada como um enorme hadron contendo quarks u, d e s assinto-
ticamente livres no seu interior. Originalmente, o modelo de sacolas foi
concebido para descrever as propriedades dos nucleons em termos dos
quarks em liberdade assintética. O nucleon era, na verdade, a sacola
que abrigava trés quarks no seu interior, onde o raio da sacola é o raio
do nucleon. A constante de sacola é a pressao que a sacola exerce so-
bre os quarks. As propriedades da matéria nuclear podem ser descritas
desta forma, resolvendo a equacao de movimento dos quarks no interior
de uma regiao finita. Para uma estrela de quarks, a imagem ¢é bastante
diferente, o que interessa sao os quarks no interior, da sacola. A sacola
passa a ser a propria estrela de quarks com uma grande quantidade de
quarks no seu interior interagindo muito fracamente, ou completamente
livres. A matéria estelar no modelo do MIT é também considerada um
sistema infinito, isto é, o raio da sacola é grande o suficiente para que
os efeitos de superficie e de volume finito nao sejam considerados. A
constante de sacola B estd associada a energia necessaria para manter
os quarks confinados dentro da sacola. A constante de sacola pode
ser interpretada como a pressao negativa que se contrapoe a pressao
de degenerescéncia dos quarks, lembrando que os quarks sao férmions
e obedecem ao principio de exclusao de Pauli. No presente trabalho,
também estudaremos a hipétese de Itoh-Bodmer-Witten-Terazawa num
modelo alternativo ao modelo de sacolas do MIT. Este modelo é conhe-
cido como o modelo com massas dos quarks dependentes da densidade
(QMDD) [8]. Neste caso, hd uma interagdo fenomenolégica entre os

quarks através da massa efetiva. A pressdo de confinamento é obtida
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através da termodindmica.

A seguir discutiremos alguns conceitos que envolvem a matéria
quarkionica, abordando alguns modelos efetivos. Embora estes modelos
muitas vezes sejam demasiadamente simplistas, geralmente eles envol-
vem algum ingrediente da teoria fundamental [1, 101]. De acordo com
o modelo padrao das interagoes fundamentais discutido brevemente na
secao anterior, cré-se que os constituintes mais fundamentais da maté-
ria sejam os léptons e os quarks. Na década de 30, ja eram conhecidas
as particulas como o elétron, préton, néutron e o neutrino. Entretanto,
somente na década de 60, quando o nimero de particulas hadronicas ja
era muito grande, foi que Gell-Mann e Zweig [102] propuseram a hipé-
tese dos quarks. Estas particulas formariam um grupo de seis objetos
fundamentais e indivisiveis que comporiam os hadrons descobertos nas
décadas anteriores. De acordo com o modelo padrao, os quarks carre-
gam cargas elétricas fraciondrias e possuem nimeros quanticos internos
rotulados por sabor e cor. Como ja fora discutido, a teoria de calibre
que descreve a interacao forte é a QCD [103]. Acredita-se que ela seja
a teoria fundamental para descrever a matéria nas escalas nuclear e
subnuclear. A tabela 4.1, a seguir, apresenta os quarks e suas prin-

cipais propriedades. A QCD foi proposta primeiramente nos anos 70

Sabor | Massa(MeV) | Carga | isospin | s | ¢ | b |t
u 5.5 2/3 1/2 0]0]0
d 7 /3 | 1/2 [0 ]0]0]0
s 150 -1/3 0 -110]01]0
c 1500 2/3 0 0O|1,0/|0
b 5000 -1/3 0 01010
t > 100000 2/3 0 00|01

Os quarks e suas massas, cargas, projegoes de isospin,
strangeness, charm, bottomness e topness.

Tabela 4.1: Quarks.
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por David Politzer, Frank Wilczek e David Gross [105] como uma TQC
fundamental, que descrevia a interacao forte envolvendo os quarks por
meio dos glions. Duas interessantes caracteristicas da QCD, certa-
mente, sdo o confinamento e a liberdade assintdtica. No primeiro caso,
a interacao entre quarks aumenta muito com a distancia e, devido a
isto, separar dois quarks demanda altissimas energias. Desta forma, os
quarks ficariam aprisionados dentro dos hddrons e dos mésons sem que
possamos observé-los de alguma maneira através de experimentos. A
liberdade assintdtica, por outro lado, é também uma propriedade muito
interessante. Nas escalas de energias muito altas, isto é, para distancias
arbitrariamente pequenas, os quarks passam a interagir muito fraca-
mente. A liberdade assintética da QCD pode ser precisamente descrita
pelas equacoes diferenciais do grupo de renormalizacao [11, 103, 105].
Uma alternativa para estudar a interagao forte é através da QCD
na rede (LQCD)[11, 104], que tem sido uma opgao recorrente na obten-
¢ao de resultados computacionais. Aliada aos métodos computacionais
avangados e a uma abordagem matemadtica formal [11], que consiste na
discretizagao espago e tempo (euclidianos), a LQCD evita problemas
que sao usuais em qualquer TQC no continuo, como, por exemplo, as
ditas divergéncias ultravioleta [106] e também questdes de renormaliza-
bilidade. Isto se deve ao fato de a rede possuir naturalmente um cut-off
para os momentos, que é inversamente proporcional ao espacamento
da rede [107]. Devido & néao linearidade das equagoes de movimentos
oriundas da QCD, o custo computacional é muito alto mesmo com o
uso de supercomputadores. Além disto, a LQCD viola explicitamente
a simetria rotacional continua e a simetria translacional, uma vez que
o espago-tempo é discretizado [11]. Contudo, a simetria de calibre é
preservada. Existem outros métodos nao perturbativos que sao possi-

veis para abordar problemas especificos. Um modelo muito conhecido
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é o modelo de Nambu—Jona-Lasinio (NJL), que é amplamente usado
no estudo do diagrama de fases da CDQ e da quebra de simetria quiral
[108]. Aqui, neste trabalho, usaremos um modelo bastante simplifi-
cado, o modelo efetivo de sacolas do MIT [7, 92]. Estudaremos este
modelo em detalhes no capitulo 4.2. O modelo do MIT tenta descrever
os nucleons em termos dos quarks. O confinamento dos quarks num
determinado volume finito (hddrons) sem carga de cor [7, 91] é concisa-
mente implementado por uma simples constante, a constante de sacola
B. Alternativamente & modelagem do nicleo finito, a matéria de quarks
no bulk pode ser considerada como um modelo de sacolas [95, 97, 98].
O interesse da matéria no bulk é devido a sua simplicidade, além de
poder ser usado como um ponto de partida para as investigagoes sobre
outras formas de matéria, onde algum efeito adicional pode ser conside-
rado, como a dependéncia da massa com a densidade. Em astrofisica,
0s objetos compactos como estrelas de néutrons sao descritos de forma
aproximada por um sistema de nucleons no bulk. Outro papel impor-
tante de um modelo no bulk é o de prever a estabilidade de matéria

estranha.

4.1 Estrelas de Quarks

Segundo Baade e Zwicky, no momento em que uma estrela mas-
siva colapsa, deve haver a formacao de uma estrela de néutrons re-
manescente [1]. A hipdtese de que objetos compactos remanescentes
pudessem ser povoados por matéria hadronica estranha, também foi
levantada. E muito provavel que, em densidades muito elevadas, o
aparecimento da matéria de hiperons seja favorecida na estrela de néu-
trons. Tais densidades podem ser tao elevadas em regides proximas
a densidade central da estrela que a transicao de fases hadron-quark

se torna provéavel de ocorrer. A densidade critica é ainda totalmente
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desconhecida, mas, de acordo com o diagrama de fases da QCD, a ma-
téria hadronica nao pode ser comprimida indefinidamente sem que os
hédrons se “fundam” uns nos outros, liberando os quarks do seu inte-
rior. O plasma de quarks u e d ndo é o estado fundamental da matéria
nuclear. De fato, observarmos apenas hadrons em situagoes ordinarias
e terrestres, e nao um plasma de quarks u e d. A inclusao do quark s
diminui a energia de Fermi do sistema, diminuindo a energia por barion
da matéria. Como ja discutimos, nas regides ultradensas da estrela de
néutrons, hd uma abundancia de estranheza devido a formagao de A, X
e E. Apds o desconfinamento, os quarks u, d e s formarao um plasma
e esta matéria pode ou nao ser o estado fundamental da matéria nu-
clear. Vimos que, para um nicleo com poucos nucleons (A < 100), a
hipétese Itoh-Bodmer-Witten-Terazawa é bastante improvavel devido
ao requerimento de um ambiante rico em estranheza, pois é necessario
altas ordens da interacao fraca para converter, simultaneamente, um
terco de quarks u e d em quarks s. Desta forma, a matéria densa das
estrelas pode ser o ambiante ideal para que a hipétese seja vélida.

No presente trabalho, vamos nos referir & matéria de quarks des-
confinados u e d como sendo a matéria com dois quarks (2QM) e, para
matéria com trés quarks u, d e s, chamaremos de matéria com trés
quarks (3QM). Esta tultima pode ou nao ser o estado fundamental da
interacao forte. Para o caso em que a hipdtese de Itoh-Bodmer-Witten-
Terazawa é verdadeira, chamaremos o gas de quarks de matéria estra-
nha (SQM). Quando necessério, faremos a distingdo entre a matéria
contendo apenas quarks e a matéria estelar em equilibrio § e eletri-
camente neutra. Por exemplo, a matéria estelar estranha (sSQM) é a
matéria contendo os trés sabores de quarks u, d e s e hd também os
léptons para garantir a neutralidade de carga. J& para a matéria estelar

com dois sabores de quarks (s2QS), o sistema nao contém estranheza.
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Desde a hipdtese Itoh-Bodmer-Witten-Terazawa sobre o estado
fundamental da matéria hadrénica, muitos autores tém se dedicado a
verificar teoricamente se a matéria estranha era uma boa candidata
para matéria escura do universo [96, 97, 99, 100]. Para verificar essa
hipotese, teoricamente, é necessario calcular, utilizando algum modelo
efetivo, se essas reliquias estranhas sobreviveriam & expansao violenta
do universo primordial sem evaporar. Alguns autores chegaram a con-
clusao de que é necessario que essas porcoes de matéria estranha te-
nham um nimero bariénico muito elevado A ~ 10* e nao maior que
A~ 10% [96]. Esta discussao é muito interessante, no entanto, no pre-
sente trabalho, estamos interessados somente na conexao da matéria
estranha com os objetos ultradensos, frios e compactos da astrofisica.
H& vérias questoes que sao dificeis de responder e aparecem quando
tomamos a hipétese da matéria estranha como verdadeira. A observa-
¢ao astronomica é naturalmente uma questao dificil, pois medir massas
e raios de objetos tao compactos como uma estrela de quarks é ainda
mais desafiador. Do ponto de vista tedrico, é dificil saber se as estrelas
de néutrons teriam uma semente de matéria estranha no seu interior.
Devido a abundancia de néutrons na parte hadronica da estrela, esses
nucleons nao sentiriam a barreira coulombiana quando se aproximassem
da regiao da semente e, ao entrar, eles seriam convertidos rapidamente
em matéria estranha. Alguns autores argumentam que a “queima”, por
analogia a uma combustao quimica, da estrela de néutrons levara, como
resultado final, & estrela de quarks. Desta forma as estrelas de néutrons
nao seriam o estado mais favorecido da matéria estelar, mas sim as es-
trelas de quarks. A velocidade da combustao da matéria hadronica
em matéria estranha é uma outra questao dificil de responder. Alguns
autores dizem que a estrela toda pode ser convertida num intervalo de

tempo de uma centena de segundos, enquanto outros defendem que a
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combustao é acelerada devido a turbuléncia e pode ocorrer em alguns
milissegundos. Diferentes mecanismos de conversao sao propostos na
literatura para diferentes momentos apds a explosao de supernova [95].
Assim, o entendimento da evolugdo da proto estrela de néutrons até a
formacao da estrela de quarks esta longe de ser alcangado. Uma tltima
questao repousa sobre a existéncia de uma fina camada superficial na

estrela de quarks, que sobrevive a “queima” da estrela de néutrons.

4.2 Modelo do MIT

O modelo de sacola do MIT foi desenvolvido no Instituto de
Tecnologia de Massachusetts na década de 70 para tentar explicar a
massa dos hddrons através dos quarks [1, 7, 91, 92, 95, 97, 98]. O modelo
de sacola do MIT descreve o confinamento de quarks em um volume
do espaco capaz de conter campos hadronicos. A chamada constante
de sacola é a energia potencial, constante e positiva, por unidade de
volume necessaria para manter a sacola no vacuo. Assim, vemos que
a energia associada a presenca de um tunico quark em um volume V,
serd, entao, dada por BV. Os quarks estao em movimento e possuirao,
portanto, uma energia cinética que esta associada a sacola. No modelo
do MIT, consideram-se as condigoes de contorno apropriadas, isto é,
o volume nao deve conter corrente associada as cargas de cor na sua
superficie. No presente trabalho, utilizaremos o sistema de unidades
naturais segundo o apéndice A. Os quarks sao férmions, portanto, a
densidade lagrangiana para descrever campos fermionicos relativisticos

é dada por
i

.,f:g

Y [(w - aw,rv) -mv . ()
q

onde Y, (x) é o campo fermiénico do quark g = u,d,s, onde m, é a
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massa dos quarks. Inicialmente, vamos utilizar um modelo efetivo que
descreve os quarks livres (sem interagdo), mas que estejam limitados
ao interior de um volume finito. Uma forma de simular o confinamento
é multiplicando a densidade lagrangiana (4.1) pela distribuicdo de He-

aviside. A densidade lagrangiana do modelo fica

l

‘i/p = 5 Z {(quaﬂwq - 8“ij/“ V/q) _qull/q} ®(R_ r)? (42)
q
onde

@@-@{1 ser<k (4.3)
0 ser>R

e R denota o raio da sacola [91]. Esta distribui¢io na densidade la-
grangiana faz com que os quarks permanecam numa regiao situada em
r < R. Para r > R, nao existe campo algum, nem mesmo flutuacoes
devido ao vacuo. Note que na equacdo (4.2), devemos acrescentar um

termo na densidade lagrangiana para quando R = r:

i v W — 1_
L = 5 Z K‘I’q?’“au‘lfq - a“ ij"1 Wq) - mllfqllfq:| Q] (R — r) — EII/ASII/
q
(4.4)
Para uma superficie esférica temos A, = 8§ (R—r), que é a distribuicao

delta de Dirac,

o ser=R
5mn{0 wrir (4.5)

Assim, no interior da sacola, os quarks estao livres (liberdade assinté-
tica). Entretanto, fora da sacola, eles ndo podem existir (confinamento)
[92]. Vamos adicionar & lagrangiana (4.4) um termo conhecido como

constante de sacola B, que esta relacionado com a energia de vacuo da
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QCD. Ficamos, entao, com

1

_ _ _ 1_
= EZ [(w“aqu - 8qu7“wq) —mWPyYg—B|O(R—r) — SYAy.
q
(4.6)
Para a sacola existir e confinar os quarks em seu interior, ela deve ser

criada a partir do vacuo da QCD [91]. O vécuo da QCD nas distancias

Z

préprias da fisica nuclear (~ 1 fm~3) recebe contribuicdes do regime
nao perturbativo [7], pois a constante de acoplamento é alta. O papel
da constante B é simular os efeitos do vacuo da QCD no modelo efetivo

[92]. Vamos escrever a agdo do modelo do MIT integrando a equagéo
(4.6)

W= / dt /V d*xZ, (4.7)

onde V denota o volume da sacola. Utilizando as equagoes de Euler-

Lagrange para encontrar as seguintes equacoes de movimento

{ (iauy“w—m) v =0 campos livres de Dirac no interior do volume V,
(4.8)

{ niyty =y sobre a superficie S , (4.9)

B = 3nud* (Yy)
onde n, corresponde ao vetor normal a superficie. A primeira condicao
na equacao (4.9) sobre a superficie é a condigdo de contorno para o
interior de V. A segunda condi¢do de (4.9) requer que a pressdo dos
quarks seja contrabalanceada pela constante de sacola B [91].

Até o presente momento discutimos o modelo de sacolas para

descrever o nucleon e as propriedades nucleares em termos dos quarks.
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Além do estudo do nicleo finito, podemos utilizar o modelo de sacolas
para estudar a matéria de quarks no bulk. Doravante, adotaremos este
sistema para a matéria nuclear e a matéria estelar. Todos os sistemas
aqui discutidos tratam-se de algum tipo de gés de Fermi [95, 97, 98],
isto é, as particulas obedecem & estatistica de Fermi-Dirac e ao princi-
pio da exclusdo de Pauli (PEP). Além disto, os férmions podem estar
num mesmo estado de energia, mas com projegoes de spin diferentes e
isto é conhecido como degenerescéncia de spin. Esta propriedade gera
uma pressao de spin, que é devido exclusivamente ao PEP. Existem
varios sistemas em fisica nuclear e astrofisica que podem ser descritos,
aproximadamente, por um gas de Fermi nao interagente. No modelo
do MIT, os quarks estao desconfinados dos hadrons, porém, limitados
por uma sacola. O gas de quarks é de fato um gas Fermi e exerce uma
pressao de degenerescéncia de spin. Esta pressao é exercida contra a
superficie interior da sacola e a sacola, por sua vez, responde com uma
pressao contraria dado pela constante de sacola B. Esta constante é
a energia necessaria para manter a sacola em equilibrio com a pressao
interna do gés. No apéndice C, obtivemos a solugao da equacao de
Dirac e, no apéndice F, deduzimos a equacao de estado com ajuda das
solucoes do apéndice C. Agora precisamos das expressoes para densi-
dade de quarks, pressao e densidade de energia. A densidade de quarks

é dada por

1 1
(277/:)3 /d3k {1+65(Eq—”q>} N {1 +e5(Eq+ﬂq)}

(4.10)

nq:

A pressao do quark g é obtida de maneira imediata através da relacao

(F.43). Vamos somar as contribui¢oes de todos os quarks para ficar
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com

ngpq = ;;(;2)3/d3k[1n{1+eﬁ(%“q)} (4.11)
+ln{1+efﬁ(E"+”‘f)H :

Note que podemos realizar uma integracao por partes na expressao
acima, com o objetivo de obtermos uma forma mais simplificada no

integrando.

11 > K _
P=qu=*f22%]/ dk—s 1y + 71, (4.12)
q 325 o k2 +m2 !
onde temos que o nimero de ocupagao de particula e antiparticula é

definido respectivamente por

1
M= {1 +eB(Eq—“q)}
1

ﬁq - {1 _|_eﬁ(Eq+#q)} . (4.13)

Da relagao de Euler da termodinamica
Q=E — ST — u;N,, (4.14)

podemos obter o grande potencial termodinamico por volume no limite
V > o
Q(u,T) = € —sT — gy, (4.15)

que, por definicao, é

é Q(Ta Vv“)
\%4

. (4.16)
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Usando a expressao
e=Q+sT+ Ughy

_Q+B<3B> + Ugng (4.17)

e calculando a seguinte derivada

ﬁ(ggz) N 1 A R Se (Tl |

* = Y. —
+ 272%1 / RARE] [+ ) = a1 [k, -],

(4.18)

para entao ficamos com
0Q
B( 55 Q+—yq/k dKE, [Ny +T1,] — tigng.  (4.19)
q

Para finalizar, vamos colocar a derivada acima em (4.17). Apds os

cancelamentos, o resultado é
1 oo _
e=Ye=-5Y% / KPdkE, [ng+T,] - (4.20)
m 2r 7 /0

A pressao e a densidade de energia total sdo dadas de acordo com as
expressoes (F.41) e (F.45)

P= 327:2 Z%;/ W[ m,] - B, (4.21)
1 * JR—
2w ;Yq/o KdkE, [n,+77,] +B. (4.22)

A equacao de estado nada mais é que uma relacao entre a densi-
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dade de energia e a pressao. No apéndice C, calculamos o valor esperado
de alguns operadores de campo no estado fundamental para matéria
degenerada, isto é, em temperatura zero, poderiamos obter as grandes
macroscopicas de nosso interesse, (@g|H|®o), (Po|N|Do) e (Do|p|do).
Vamos mostrar que estes resultados podem ser obtidos da equacao de
estado em temperatura finita no limite 7 — 0. Além disso, a distri-
buicao de Fermi-Dirac tende & fungéo degrau de Heaviside. A matéria
nesse caso estd no seu estado fundamental e 0 momento maximo que
um quark g pode ter é definido como kg . A matéria degenerada é muito
importante no estudo da matéria estelar densa e fria e considerar o sis-
tema em T ~ 0 é bastante razodvel apesar de objetos compactos terem
temperaturas elevadas da ordem da temperatura do nicleo do sol 10°K.

Contudo, a consideragao a seguir é valida

Tr << Ep = \/k2+m2, (4.23)

onde ¢ = u,d,s,ii,d,s sio os sabores dos quarks. Tr e Er sdo a tem-
peratura e a energia de Fermi respectivamente. A energia dos quarks
mais leves é Er > m, g4 = 5MeV ~ 109K na superficie de Fermi. Em
outras palavras, a energia de Fermi é grande comparada a tempera-
tura dos objetos compactos da ordem de 10°K. A seguir, listaremos, as
grandezas macroscépicas da matéria de quarks em temperatura finita

e temperatura zero.

e Modelo do MIT": a temperatura finita

Vamos escrever a pressao, a densidade de energia, a densidade de
quarks e a densidade bariénica total para o modelo de sacola em

T > 0 respectivamente

P= 327;2 Z”q/ \/7 (ng+7,] - (4.24)
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1 = _
e— 2722%,/0 KRdk\/k2+ 2 [0, +77,) +B, (4.25)
q

Y. ® —
o= 5 /0 K [0, +77,) dk, (4.26)
(§
1
np = anq. (4.27)
q

e Modelo do MIT: a temperatura T =0

Em temperatura zero, a distribuicao de Fermi-Dirac toma a forma

funcional da distribuicao de Heaviside
nq (ka +.uq) ~ eq (k_ kg) ) (428)

onde o momento maximo é denotado por kg . A pressao, a den-
sidade de energia, a densidade de quarks e a densidade barionica

total ficam expressas respectivamente por

(4.29)

11 kg k*
p=f—2yq/ d—~__ _p
3272 o \/ K +-m2

1 kg o —
e qu:yq/o Kdky 12+ m2 + B, (4.30)

nB:%Z%(k;Vf. (4.31)
q

Sistemas onde ocorrem reacoes quimicas sao governados pelas
leis do equilibrio termodindmico. O equilibrio é alcancado quando hé
estabilizacao das fragbes de particulas do sistema. O decaimento 8 e

seu processo inverso sao muito importantes para a matéria estelar. Es-
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sas reagoes envolvem os quarks, elétrons, mions, neutrinos do elétron,
neutrinos dos muons, assim como as suas antiparticulas. Os neutrinos
estao presentes, mesmo que em fragoes de segundos, nas estrelas apds
o colapso gravitacional. Vimos que nessa fase da evolucao estelar, o
objeto compacto remanescente é chamado de protoestrela. Apds esta
fase, os neutrinos deixam a protoestrela livremente, carregando consigo
uma grande quantidade de energia e, portanto, resfriando a estrela. Fi-
nalizado o processo de desleptonizacao, o objeto compacto resultante
é frio e sem neutrinos, embora em equilibrio f. Vamos levar em conta
dois sistemas formados por matéria estranha de quarks: a matéria es-
telar com neutrinos aprisionados com fragdo de 1éptons fixa (¥; #0) e a
matéria estelar desleptonizada (¥; =0). A densidade lagrangiana para

o setor leptonico é

ﬁéptons = Z v, (l}/”au - Wll) . (432)

I=e=,u=,v,— V-

A pressao, a densidade de energia e a densidade de particula sao dadas
por
—ELZB/wdkL[ 73] (4.33)
p—32n2110 7 (Tl )

\/ K2+ m
1 - _
8227225,/0 K2dk\ /K2 +m? [ +77)]. (4.34)
P

B [~ —
:Tnz/o k2[771+711}dka (4.35)

onde a degenerescéncia de spin é f; =2 quando [ =e~,u~ e B; =1 para

n;

os neutrinos, [ = V,-,v,-. Note que toda a discussao sobre a resolugao
da equagao de Dirac e a quantizagao dos campos é vélida para matéria

de léptons, que sdo Férmions e, portanto, tém spin 1/2.
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A matéria desleptonizada: Para descrever as estrelas com-
pactas, devemos impor tanto a neutralidade de carga quanto equilibrio

quimico. A primeira das condicoes é dada por
2n, = ng +ng+3 (ne—l—nu), (4.36)

e a segunda por

M= Ug = Wy + Hey,  He = Hy, (437)

onde as densidades dos léptons podem ser calculadas pela equacao 4.35.
A massa dos léptons sao m, = 0.511 MeV e my = 105.66 MeV.

A matéria com neutrinos aprisionados: Nos primeiros ins-
tantes, quando os neutrinos ainda estao aprisionados no interior da

estrela, a equagdo (4.37) é substituida por

Hs = Hag = My + He — Hves My = He € Uy, = Hy,. (4.38)

Para calcular as densidades usamos a equagao (4.35). O potencial qui-
mico Uy, aparece como uma quantidade independente acrescentando
mais uma quantidade conservada. Além do ndmero baridnico e da
carga elétrica, temos a fracao de léptons ¥; = (n, +ny +ny, —|—nv#)/n3,
onde, de acordo com simulacoes, pode chegar a ¥; = 0.4.

A matéria densa e fria se encontra desleptonizada e o sistema
pode ser descrito como a matéria degenerada no estado fundamental.
Assim, a pressdo, a densidade de energia e a densidade de particula
em temperatura zero sao obtidas no limite em que a distribuicao de
Fermi-Dirac tende a fungao degrau de Heaviside, como ja discutimos

anteriormente.
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4.3 Modelo dependente da densidade (QMDD)

Uma proposta alternativa ao modelo de sacolas consiste no
modelo em que as massas dos quarks sao dependentes da densidade
(QMDD) [8, 93, 109-119]. Trata-se também de um modelo efetivo,
que, de forma semelhante ao modelo do MIT, descreve o confinamento
permanente. O confinamento e a liberdade assintética sdao implemen-
tados de maneira fenomenolégica, isto é, a massa dos quarks depende
da densidade total. Para valores infinitamente grandes da densidade,
os quarks permanecem confinados e as massas efetivas dos mesmos
tendem a massa de corrente, enquanto que, para densidades baixas, a
massa dos quarks tende ao infinito. A simples dependéncia da massa
com a densidade nao confina os quarks, pois é necessario que, na
equagao de estado do modelo, apareca um termo que tenha um papel
analogo a constante de sacola no MIT. No trabalho original em que
o modelo dependente da densidade foi proposto, o termo adicional
aparece através do cdlculo das propriedades termodinamicas do gés
de Fermi. Posteriormente, alguns autores apontaram que o modelo
QMDD falhava quando se desejava verificar a hipétese da matéria
estranha, pois a pressao nula nao correspondia ao minimo da energia
por barion. No modelo original, um termo adicional aparece somando
a densidade de energia do gds e o mesmo termo subtrai a pressao em
analogia ao modelo do MIT. Contudo, este termo adicional depende
da densidade e quando somado a densidade de energia, devido sim-
plesmente a parte cinética do gas, tem o efeito indesejado de alterar
o valor da densidade em que a energia por barion é um minimo local.
No MIT, a constante de sacola apenas desloca a energia e o minimo
local da energia por barion corresponde a pressao nula sempre. Esta

critica ao modelo original resultou numa proposta em que a densidade
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de energia nao deve depender do termo adicional. Isto nao desfaz o
mecanismo de confinamento, que é dado pela pressao negativa, e ainda
faz com que a hipdtese da matéria estranha possa ser verificada de
forma mais consistente, pois a pressao nula coincide com o minimo
da curva da energia por barion do sistema. No presente, trabalho
levaremos em conta a deducgao original do modelo QMDD com termo
adicional na pressao e na densidade de energia do gds de Fermi. A
versao retificada, em que o termo adicional é retirado da densidade
de energia, também é considerado posteriormente. A fim de obter
a equagao de estado desse modelo, partiremos do grande potencial
termodindmico do gds ideal (F.56), embora a relagio de dispersdo
dependa da densidade barionica através da massa efetiva. Na pratica,
troca-se m — m* (ng). No decorrer deste capitulo, mostraremos como
obter o andlogo a constante de sacola para o modelo QMDD. Esse
termo adicional sera obtido com o uso das derivadas parciais do grande
potencial termodindmico e, portanto, o termo confinante de pressao
negativa sera dependente da densidade numérica barionica. Uma
vantagem desse modelo é que ele é dependente de um tnico parametro
na expressao para a massa efetiva que serd definida adiante.

O modelo QMDD é um modelo fenomenolégico que usa um an-
satz para massa efetiva dos quarks [8, 110]. A dependéncia da massa
efetiva com a densidade barionica emula o confinamento e a liberdade
assintética. No modelo QMDD, a energia por barion do sistema tem
um ponto de minimo local, embora este nao coincida com o ponto de

pressao nula. Desta forma, o modelo nao satisfaz a seguinte condicao:

=0 e p(ng=nmn)=0. (4.39)

np=Npin

ng

Em modelos efetivos autoconsistentes, a condigao acima é satisfeita.
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Vejamos agora quais sao as expressoes para as massas efetivas no mo-
delo QMDD

" C
ny, = I (g=u,d) (4.40)
e, para o quark estranho,
N C
msj = mos + %, (441)

onde C é uma constante e mg,; ¢ a massa de corrente do quark estranho.

A densidade barionica é definida como

1
np= 3 (ny +ng+nyg), (4.42)

onde os ny,, ng, € n; sao as densidades de particulas.
O grande potencial termodinamico por volume do modelo de-
pendente da densidade QMDD ¢é dado por

ﬁQMDD = qu (I/I/l;) 5 (443)
q

onde o somatério no indice g em (4.43) é sobre todas os quarks presen-
tes u, d e s. O grande potencial termodindmico por volume do modelo
QMDD ¢ bastante similar ao caso do gas de Fermi relativistico. Con-
tudo, as massa dos quarks nao sao mais fixas e sao substituidas pelas

expressoes (4.40) e (4.41). Podemos escrever explicitamente

T
q
+in{1+ePEH)L] (4.44)

onde 7y, é o fator de degenerescéncia para os quarks [93, 109] e, no
integrando, o primeiro termo se refere & contribuicao das particulas e o

segundo termo, das antiparticulas. A relacdo de dispersdao com massa
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efetiva é dada por

E: (k) = /K2 +m:2. (4.45)

Todas as grandezas termodinamicas sao obtidas de (4.44): a entropia

por volume, a densidade de particulas e a densidade de energia e pressao

respectivamente
aﬁQMDD
_g = | Z22LMPD 4.4
(g ww
Hq
1)
—py = (aQMDD> , (4.47)
Hq T
e=Ts+ QQMDD + UgPq (448)
e
QQMDD = —p. (449)

A pressao expressa da maneira dada em (4.49) é sempre positiva e
precisamos de uma pressao negativa que confine os quarks andloga a
pressao da sacola no MIT. Devemos adicionar um termo na pressao, que
denotaremos por B(ng), de forma a confinar os quarks e garantir que
o minimo da €/npg seja exatamente quando a pressao efetiva satisfazer

pompp = 0. Desta forma, a pressao efetiva fica

pompp = p —B(np), (4.50)

isto é,

pPomMpp = Z Yo /d3 ln{1+e B(E; #q)}

+1n{1+e*ﬁ( Nq)}] —B(ng), (4.51)
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Figura 4.1: A energia por bérion €/np com os pontos de pressdo nula
para alguns valores de C e my; = 150MeV fixo.

onde o termo B(ng) garante o confinamento dos quarks. Na literatura,
existem, pelo menos, duas versdes do modelo QMDD [93, 109, 111-114].
Na primeira versao, analoga ao modelo de sacolas do MIT, adiciona-
se o termo B(np) tanto na pressdo quanto na densidade de energia
(eompp = €+ B(ng)). Esse tratamento nao satisfaz a condicao (4.39),
como podemos ver os pontos de pressao nula na figura 4.1. Chamaremos
a esta abordagem de QMDDv1 [93, 109]. Utilizando as relagdes da

termodinamica, podemos escrever a entropia por volume como

s = (€gmpp + pompp — Hghg) /T (4.52)

Note que a entropia no modelo QMDDv1 nao possui nenhum termo
extra, isto é, vale a expressao (4.46). No segundo tratamento, o termo
extra B(ng) é colocado na pressao, e nao na densidade de energia, para
satisfazer a condigao (4.39), como pode ser visto na figura 4.2. Para

que a entropia mantenha a forma (4.46), é necessario adicionar o termo
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Figura 4.2: A energia por bdrion €/np com os pontos de pressao nula
para alguns valores de C e my; = 150MeV fixo.

B(np) também na entropia por volume, pois isso mantém valida a re-
lagao (4.48). Chamaremos esse tratamento de QMDDv2 [111, 112].
Segue que o termo extra adequado é

*

c Ya / 2 q =
B(ng) = k“dk Ng+M,)- 4.53
( B) 3nB 4 2m? 0 ’LZ 22 ( a q) ( )

Podemos também identificar B(ng) = C/3 (n*/np), onde n® é a densidade

escalar. Portanto, a pressao, a densidade de energia, a densidade de
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particulas e a densidade barionica no QMDDv1 e no QMDDv2 sao:

e QMDDv1 T >0

Pompp = Zznz/ W[kz (Cm )}(nﬁnq),

(4.54)

dk k* . Cmy, _
€oMDD = 2n2 / { k2 +mq2) + <3n:)] (ng+m,),

k2_|_m*2
(4.55)
2
e = 27:2/ dk (g =1,)
e
Kdk (n 4.57
27t2 / ) (4.57)

e QMDDv2 T >0

2 k2 Cm:; .
J— PR + R
pown =L [ s[5 - (S ) )

(4.58)
:Zzl;rfz /0 dky [+ m2R (g +77,) (4.59)
n = / K2dk (n,—7,) (4.60)

Lom / Kk (g —17,) - (4.61)
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A medida que a temperatura tende a zero, a distribuicao de
Fermi-Dirac toma forma da distribuigao de Heaviside. Nas expressoes
(4.54), (4.55), (4.56) e (4.57) do modelo QMDDv1 e para as expressoes
(4.58), (4.59), (4.60) e (4.61) da versao QMDDv2, a distribuicdo de
Fermi-Dirac de particulas é substituida pela fungao degrau de acordo
com o limite

Mg (k,+11g) ~ 04 (k=K , (4.62)

lembrando que, no sistema degenerado, nao ha antiparticulas e o termo
fi; nao contribui. O limite superior das integrais é limitado pelo mo-
mento de Fermi, como nas expressoes (4.29), (4.30) e (4.31) para o
MIT.

4.4 Resultados

Ja discutimos a hipétese de Itoh-Bodmer-Witten-Terazawa sobre
a matéria estranha [3-6]. Em 1984, E. Farhi e R. L. Jaffe usaram um
simples modelo de gas de Fermi, composto por quarks u, d e s, para
verificar a hipdtese da estabilidade da SQM & pressao nula. Verificou-
se que a estabilidade dependia de alguns fatores. Para um ntumero
bariénico A da ordem do nicleo de °Fe, é preciso altas ordens da in-
teragao fraca para converter simultaneamente um tergo dos quarks u
e d em quark s. Quanto maior a ordem de interagao fraca, menor é
a probabilidade de ocorrer a reacdo espontaneamente. Desta forma, é
muito pouco provavel que os nucleons decaiam em SQM espontanea-
mente. Para niimeros barionicos pequenos, apesar de ser mais favoravel
a conversao espontanea da matéria bariénica em SQM, a porgao de es-
tranheza nao sobrevive devido a efeitos de superficie e volume. J& a
matéria estelar possui um ambiente favoravel para a produgao de ma-

téria estranha devido as altas pressdes no interior da estrela. Nessa
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regiao, hé provavelmente abundancia em estranheza devido a presenga
dos hiperons e também a transicao de fases hadron-quark deve ocor-
rer em alguma densidade extremamente alta préximo ao nucleo. Se
a hipdtese de Itoh-Bodmer-Witten-Terazawa estiver correta, o plasma
de quarks u, d e s desconfinados no interior da estrela pode ser o es-
tado fundamental da interagao forte. Com base no modelo de sacolas
do MIT no bulk, verificou-se que era possivel obter a matéria estranha
estdvel para uma ampla faixa de parametros. De fato, se a SQM é o es-
tado fundamental da matéria estelar densa e fria, entao é possivel que
0s objetos compactos, remanescentes de supernova, sejam compostos
por matéria estranha em equilibrio . O gés de Fermi, contendo os sa-
bores u, d e s, torna-se estavel energeticamente para baixas densidades
sempre que a energia por bérion (com pressao nula, p = 0) satisfaga as

condigoes

<8> <930 MeV. (4.63)
"B/ 30m

O valor 930 MeV corresponde a energia por nicleon do nicleo de ferro

%Fe. Uma segunda condicio ainda deve ser considerada:

<6> > 930 MeV. (4.64)
"B/ 20m

A condicao (4.64) é referente & matéria contendo os quarks u e d. Se
a energia por nucleon da matéria 2QM fosse menor que a do °Fe,
entdo o nicleo de *°Fe poderia ser feito apenas de matéria desconfi-
nada 2QM e néo por nucleons [98], o que contradiz a fisica nuclear. O
sistema que respeita a condigdo de (4.64), chamaremos de 2QM. E o
sistema contendo trés quarks u, d e s que respeita a condi¢ao (4.63),
chamaremos de matéria estranha 3QM. As condigoes (4.64) e (4.63) s@o

vinculos obtidos de dois sistemas diferentes 2QM e 3QM. O conjunto
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de parametros do modelo deve ser escolhido de tal forma a satisfazer as
duas condigoes (4.64) e (4.63), levando em conta os dois diferentes sis-
temas 2QM e 3QM respectivamente. Os parametros resultantes, destas
duas condigbes, nos levam a janela de estabilidade da estranha SQM

no modelo considerado.

4.4.1 FEstabilidade da Matéria Estranha no Modelo do MIT

O modelo do MIT em bulk possui apenas um parametro livre, a
constante de sacola B'/4. Contudo, vamos admitir que a massa de cor-
rente do quark estranho também possa assumir qualquer valor. Cons-
truiremos, inicialmente, dois sistemas diferentes: a matéria de quarks
com dois sabores u e d denotada por 2QM e a matéria com trés sabo-
res u e d e s denotada por 3QM. Em 2QM, relacionamos os potencias
quimicos dos quarks da seguinte forma pu, = U, e, para a 3QM, temos
que W, = Ug = Us. A 2QM é matéria simétrica e eletricamente neutra
devido ao fato das massas dos quarks serem iguais. Em 3QM, a massa
de corrente do quark estranho é aproximadamente trinta vezes maior
que a massa dos quarks u e d, portanto, a matéria nao é simétrica e nem
eletricamente neutra. Desse modo, os potenciais quimicos dos quarks
sao iguais, mas a fracao de quark s é diferente das fragoes de quarks u
e d. Isto gera uma carga liquida no sistema devido as diferentes fragoes
de particulas [115]. Na construgdo das janelas de estabilidade da ma-
téria estranha, ndo vamos considerar o equilibrio 8, portanto, iremos
apenas comparar a energia por barion da matéria pura de quarks com
a energia por barion do nicleo de ferro. Para a matéria em equilibrio
B, a fragdo de elétrons aumenta com a massa do quark estranho, mas
a energia por barion da matéria de quarks praticamente nao se altera,
assim, as janelas de estabilidades serao muito parecidas com e sem

equilibrio f. E comum na literatura ignorar a presenca dos elétrons
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dentro do pequeno volume de matéria estranha devido ao comprimento
compton do elétron ser grande comparado as dimensoes da porcao de
matéria estranha. Em temperatura zero, a energia por barion deve ter
um minimo local numa determinada densidade de saturagao ng e, nessa
densidade, a pressao deve ser nula:

2 [9(8/”3)]

" | o =0. (4.65)

= p|mg=nV
np=ng

Para um sistema em banho térmico, temos que considerar a energia

livre por volume:

=0, (4.66)

= p‘nB:ns
np=ns

2 {3(éf/n3)}

n
B 31’13

onde .# =F(T,V,N)/V. As condigbes para estabilidade em temperatura

finita sao _
F
<> <930MeV (4.67)
"B / 30Mm
F
() > 930MeV. (4.68)
"B/ 20m

Utilizando as condigoes (4.63), (4.64), (4.67) e (4.68) & pressao zero,
podemos construir numericamente o graficos da figura 4.3.

Cada linha vertical na figura 4.3 corresponde ao vinculo esta-
belecido na condicao (4.68), isto é, a regido & esquerda de cada linha
vertical em dada temperatura é constituida apenas por parametros que
satisfazem & condigdo (4.68) na matéria 2QM. Naturalmente, a con-
digao (4.68) independe da massa do quark estranho e a linha vertical
é reflexo disso. J4a, para a matéria 3QM, a medida que a massa do
quark estranho aumenta, as janelas vao se fechando até nao existir
mais matéria estranha para uma massa de corrente critica do quark

estranho. A figura 4.3 mostra as janelas em T'=0e T > 0. Adotamos
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Figura 4.3: A regido cinza corresponde a regido estavel em T = 0. Para
T > 0, devemos procurar regioes que se sobreponham a regiao cinza,
T =0, pois é nessa regiao que a condigao de estabilidade é valida.

a prescrigao expressa por (4.67) e (4.68) quando tratamos de tempera-
tura finita. Apenas para efeito de comparacao, a figura 4.3 mostra as
janelas obtidas em 7 > 0 utilizando as condigbes (4.63) e (4.64), que
sdo empregadas nas referéncias [98, 109, 121]. Contudo, essas janelas
violam a condigdo (4.65) e devem ser descartadas. A figura 4.4 é a
janela de estabilidade quando fixamos ms; = 150 MeV. Note que nossa
referéncia da matéria nuclear ordinaria é para T = 0, pois calculamos a
energia de ligacdo £/ng e comparamos com aquela do °Fe, isto é, 930
MeV. Quando aumentamos a temperatura, nos reportamos sempre ao
retangulo em T = 0. Assim, os retdngulos em 7 > 0 devem se sobrepor
aquele para T = 0, pois é nessa regiao que devemos escolher os nossos

parametros.
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Figura 4.4: As linhas tracejadas fixam a condigdo de estabilidade ex-
pressa por (4.68) e as linhas cheias, a condigao (4.67). De acordo com
a figura, temos uma temperatura critica T, = 33.4 MeV. Acima de T,
nao ha mais regiao estavel de acordo com nossa analise.
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4.4.2 FEstabilidade da Matéria Estranha no Modelo QMDD
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Figura 4.5: A regio cinza corresponde a regido estavel em T =0. Para
T > 0, devemos procurar regioes que se sobreponham a regiao cinza,
T =0, pois é nessa regiao que a condigao de estabilidade é valida.

Se a hipotese da matéria estranha, como o estado fundamental
da interacao forte, for verdadeira, entdao as condicoes (4.63) e (4.64)
sao suficientes para vincular um conjunto de parametros a matéria de
quarks u, d e 5. Esses parametros ficam dentro das chamadas janelas
de estabilidade da matéria estranha. A palavra estabilidade, neste con-
texto, quer dizer apenas que a energia por barion da matéria 3QM é
menor que a energia por barion do nicleo de *°Fe. Em temperatura
finita, devemos utilizar a energia livre, ao invés da energia por barion,
para expressar as condigoes para matéria estranha.

Antes mesmo de discutir as condigbes de estabilidade, (4.63),
(4.64), (4.67) e (4.68), para os modelos QMDDv1 e QMDDv2, devemos
recordar que as expressoes (4.65) e (4.66), para T =0 e T > 0, respecti-
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Figura 4.6: As linhas tracejadas fixam a condigdo de estabilidade ex-
pressa por (4.68) e as linhas cheias, a condigao (4.67). De acordo com
a figura temos uma temperatura critica T, = 33.4 MeV. Acima de T,
nao hé mais regiao estavel de acordo com nossa analise.

vamente, nao sao verdadeiras no modelo QMDDv1. Logo, a questao de
estabilidade fica comprometida se a pressao nula do sistema nao ocorrer

no minimo da (€/ng) ou (f/ng) para T =0 e T > 0 respectivamente.
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Figura 4.7: As linhas tracejadas fixam a condigdo de estabilidade ex-
pressa por (4.68) e as linhas cheias, a condicdo (4.67). De acordo
com a figura, temos uma temperatura critica T, = 31.7 MeV (Acima)
e T, = 30.7 MeV (Abaixo). Acima de T;, ndo ha mais regifo estdvel de
acordo com nossa analise. Aqui fixamos mg; = 100 MeV.
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Existem dois casos em que podem ocorrer tais problemas de minimo:

o e T=0
oo T=10 MeV
' T=17.1 MeV
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Figura 4.8: As linhas tracejadas fixam a condigdo de estabilidade ex-
pressa por (4.68) e as linhas cheias, a condi¢ao (4.67). De acordo
com a figura temos uma temperatura critica T, = 17.1 MeV (Acima) e
T, = 19.2 MeV (Abaixo). Acima de T, ndo hd mais regido estavel de
acordo com nossa andlise. Aqui fixamos mg, = 150 MeV.
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e Se 0 modelo nao for consistente termodinamicamente. Esse é um
ponto fraco no modelo QMDDv1 e que é recuperado no modelo
QMDDv2.

e Se desejarmos encontrar o minimo da (¢/ng), em T > 0, quando
a pressao for nula. Obviamente isso nao é um defeito do modelo,
mas apenas um erro de interpretagao, pelo menos no contexto das

janelas de estabilidade da SQM a temperatura finita.

Ja discutimos, no modelo do MIT, a janela de estabilidade e seus
parametros. Repetiremos o mesmo para o QMDDv1 e QMDDv2. O
espaco de parametros desses dois modelos envolvem a massa de corrente
do quark estranho e a constante da massa efetiva da equacao (4.40).
Na figura 4.5, no QMDDv1, consideramos as condigoes (4.63) e (4.64),
assim como (4.67) e (4.68). Na figura 4.6, apresentamos somente as
janelas que satisfazem (4.66) em T > 0.

Construir as ditas janelas de estabilidade para matéria de quarks
tem como objetivo acatar a hipdtese da matéria estelar estranha, além
de servir como um teste de consisténcia para o modelo. Embora a maté-
ria estelar esteja em equilibrio B e seja eletricamente neutra, as janelas
de estabilidade foram construidas a partir da matéria puramente quar-
kionica. Desse modo, encontramos os parametros que nos resultaram
nas equagoes de estado para a matéria estranha estelar. As figuras fi-
gura 4.7 e figura 4.8 mostram as janelas para os modelos QMDDv1 e
QMDDv2, mantendo fixo mp; = 100 MeV e mp, = 150 MeV.

4.5 Relacao de Massa-Raio

Agora que somos capazes de obter a equacao de estado para a
matéria estelar quarkionica estranha, vamos resolver as equagoes da

TOV [85, 86]. Esta etapa é um teste crucial para a equagao de es-
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tado. Basicamente, a pressao e a densidade de energia servem como
inputs para resolvermos um conjunto de equacgoes acopladas. A partir
da TOV, calcula-se as propriedades mais importante das estrelas, tal
como a massa maxima e o raio maximo. A seguir, mostraremos as
curvas que resultaram da TOV, isto é, as relagoes de massa e raio, que
foram calculadas a partir das equagoes de estado dos modelos do MIT
e QMDD.

Pode-se afirmar que as equagoes de estado “moles” nos modelos
de quarks resultam em massas maximas ~ 1.6Mg, ja as “duras” atin-
gem massas maximas elevadas ~ 2.4M,. E bem conhecido na literatura
que, no modelo do MIT, as EoS sdo muito moles [116-119, 122] para
descrever as recentes descobertas de pulsares com massas da ordem de
~2.1M [123-129], embora os pulsares frequentemente observados com
massas de ~ 1.5Mg [130] sejam bem descritos pelo modelo de sacolas
do MIT. Com as equagoes de estado do modelo QMDDv1, obtivemos
massas maximas mais elevadas que no QMDDv2 e no MIT, como mos-
tra a figura 4.9. A dureza das equacdo de estado no modelo QMDDv1
permite obter massas bastante altas, ~ 2.1My. Além disto, a super-
condutividade de cor também pode ser considerada, o que ocasiona em
mais endurecimento das EoS [116-119, 122]. A razdo pela qual as duas
versoes do modelo dependente da densidade, QMDDv1 e QMDDv2,
resultam em massas maximas tao diferentes é devido a contribuicao do
termo de confinamento B(ng) na densidade de energia em QMDDv1.

Para as protoestrelas de quarks, fixamos trés estagios da evolu-
¢ao temporal, ou seja, os primeiros minutos das estrelas. O primeiro
estagio trata-se de uma estrela relativamente quente e isto é represen-
tado pela presenga dos neutrinos (entropia por particula fixa s=1 e
fragdo de léptons ¥; ~ 0.4) [120]. Apds os neutrinos deixarem a pro-

toestrela, o sistema todo passa a se resfriar rapidamente, isto é, chega
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Figura 4.9: Relacao massa-raio.

ao segundo estdgio (entropia por particula fixa s =1 e u, =0) e, final-
mente, a estrela é considerada fria quando a temperatura é da ordem
da temperatura de Fermi do sistema.

Os perfis estelares foram obtidos usando as parametrizagoes da

tabela 4.2. Os resultados estdao na tabela 4.3.

4.6 Conclusoes Parciais: A Matéria Quarkidnica

Nesta tultima parte da tese, tratamos da matéria de quarks des-
confinados através de dois modelos efetivos relativisticos e verificamos
também a conhecida hipdétese de Itoh-Bodmer-Witten-Terazawa. Pri-
meiramente, deduzimos a equacao de estado no conhecido modelo de

sacolas do MIT. Em seguida, obtivemos a equagao de estado no modelo
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Set  Modelo g Bl/4 C

- - (MeV) (MeV) (MeVfm3)
A MIT 150 155 N/A

B QMDDvl 150 N/A 78

C QMDDvl 100  N/A 85

D QMDDv2 150 N/A 194

E QMDDv2 100  N/A 215

Tabela 4.2: Parametros para os modelos.

Set Model S/A Y, M ux R & T.

: : S (M) (k) () (MeV)
A MIT 0 N/F 1.62 9.01 8.25 0
A MIT 1 0.4 1.64  9.10 7.96 13.32
A MIT 2 0.4 1.65 9.15 7.85 26.59
B QMDDv1 0 N/F 228 12.05 4.56 0
B QMDDvl 1 0.4 231 1216 4.39 11.34
B QMDDv1 2 0.4 2.33 12.19 4.46 22.80
C QMDDv1 0 N/F 226 11.76 4.65 0
C QMDDv1 1 0.4 2.28 11.75 4.76 11.78
C QMDDv1 2 0.4 2.29 11.76 4.79 23.62
D QMDDv2 0 N/F 1.60 8.42 9.37 0
D QMDDv2 1 0.4 1.62 8.46 9.23 13.80
D QMDDv2 2 0.4 1.62 8.46 9.23 27.64
E QMDDv2 0 N/F 1.59 8.22 9.75 0

E QMDDv2 1 0.4 1.58  8.16 9.93 14.24
E QMDDv2 2 0.4 1.58 8.16 9.92 28.51

Tabela 4.3: Resultados numéricos obtidos da solucao da TOV com o
MIT e com os modelos dependentes da densidade para diferentes esta-
gios da evolugdo da protoestrela de quark. N/F denota que a grandeza
nao é fixa.
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fenomenolégico QMDD. O modelo do MIT vem sendo amplamente uti-
lizado no estudo da equagao de estado da matéria estrelar, isto é, nas
estrelas de quarks. O segundo pretende ser mais fenomenolégico, in-
cluindo algumas propriedades fundamentais dos quarks. A massa dos
quarks no modelo QMDD possui uma dependéncia com a densidade
numérica. O termo de confinamento que aparece na equacao de estado
também depende da densidade numérica barionica. Embora os dois
modelos sejam obtidos de maneira diversa, eles nao diferem radical-
mente entre si, muito pelo contrario, os dois modelos possuem varias
semelhancas. Por exemplo, admitindo-se a hipdtese da matéria estra-
nha de Itoh-Bodmer-Witten-Terazawa, ambos os modelos apresentam
as chamadas janelas de estabilidade e estas ocorrem para uma vasta
gama de valores dos parametros dos modelos. Dentro desta janela, a
matéria estelar estranha foi obtida em ambos os modelos e também a
relagdo de massa e raio. O modelo do MIT resulta numa equacao de
estado que descreve perfis estelares com massas maximas nao muito ele-
vadas (~ 1.7 Mg). Embora existam varios pulsares com massas desta
ordem de grandeza, o modelo de sacolas do MIT nao fornece resposta
ao problema da existéncia de pulsares ainda mais massivos (~ 2.1 Mg).
Verificamos anteriormente que a principal diferenga entre o modelo do
MIT e o QMDD ¢é que este fornece uma equagao de estado bastante
“dura” para matéria estelar estranha. O efeito desta “dureza” na equa-
¢ao de estado do modelo QMDD é verificado nos valores de massas
méaximas encontrados (~ 2.4 Mg). A inclusdo da temperatura altera
as janelas de estabilidade no espago de parametros nos dois modelos.
As condicoes de estabilidade para matéria estranha sao analisadas a
partir da energia livre de Helmholtz. Portanto, para uma temperatura
fixa, a entropia passa a influenciar nas condigoes de estabilidade. Como

mantivemos o valor comparativo de 930 MeV para energia por barion



233

do niicleo de °Fe em temperatura zero, as janelas em temperatura fi-
nita sao deslocadas para valores maiores dos parametros dos modelos,
isto é, as constantes B/* e C no modelo de sacolas do MIT e no mo-
delo QMDD respectivamente. A matéria 2QM deve ter energia por
béarion sempre maior que 930 MeV em temperatura zero de maneira a
nao contradizer a fisica nuclear. Contudo, a inclusao da temperatura
modifica os valores dos parametros obtidos em T =0, isto é, o au-
mento da temperatura faz com que a energia de ligacao fique cada vez
mais negativa. De qualquer forma, para a matéria 2QM, no modelo
do MIT, utilizamos o valor critico da constante de sacola B'/* = 145
MeV (para QMDDv1, usamos C = 75.4 Mevfm 3 e, para QMDDv2, o
valor C = 181.5 Mevfm ™) que corresponde a T = 0 como limite para
matéria hadronica. De maneira geral, podemos concluir que a inclusao
da temperatura preserva a janela de estabilidade em ambos os modelos
considerados até uma dada temperatura critica. As protoestrelas de
quarks também foram consideradas e escolhemos os parametros B!/*
(ou C) de maneira a obter massas méximas elevadas. A presenca da
janela de estabilidade em temperatura finita nao significa que temos a
possibilidade de obter massas méximas maiores com a ajuda de valores
maiores dos parametros. Por exemplo, para um dado valor da massa de
corrente do quark estranho, os valores grandes de B'/* (ou C) dentro da
janela de estabilidade resultam, na verdade, em massas maximas cada
vez menores [115]. Assim, as maiores massas méximas correspondem
aos menores valores de B'/* (ou C) dentro da janela. Resumidamente,
verificamos que o modelo de sacolas do MIT ¢ insuficiente para descre-
ver a matéria estelar estranha no interior de pulsares massivos (~2Mg,)),
enquanto o modelo QMDD se mostra mais flexivel para atingir esses
valores de massas maximas, mas apresenta varias dificuldades no seu

formalismo.
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5 CONCLUSOES FINAIS

Desde o inicio, na presente tese, o tema da estranheza foi consi-
derado no contexto dos modelos efetivos relativisticos. Primeiramente,
consideramos a matéria baridnica contando com prétons, néutrons e
lambdas. Alternativamente, uma parametrizagao obtida a partir de
calculos ab initio nao relativisticos de Monte Carlo foi utilizada como
referéncia para nossos modelos relativisticos. Nesses cédlculos ab ini-
tio, o sistema era formado apenas por néutrons e lambdas. Portanto,
no primeiro capitulo, o objetivo principal era estudar o diagrama de
fases da matéria formada por prétons, néutrons e lambdas em baixas
densidades nos modelos relativisticos. Antes de calcular as espinodais,
tratamos de correlacionar as constantes dos modelos efetivos LWM e
NLWM. Devido a presenga de mésons estranhos, as constantes de aco-
plamento dos lambdas com os mésons eram quatro no total, mas, depois
de vincularmos tais parametros com os dados experimentais disponi-
veis dos potenciais hipernucleares UI’\} e U/’\\, ficamos apenas com duas
constantes livres. Escolhemos, por conveniéncia, deixar livres as duas
constantes referentes aos mésons escalares, isto é, Xoa € Xo*a- A equa-
¢ao de estado, a energia de ligacao e os potenciais hipernucleares foram
explorados tendo em vista a liberdade de escolher Ygsp € Xo*n- Até o
final da tese, naturalmente, todas as grandezas estudadas ficaram de-
pendentes dos valores escolhidos para tais constantes. Com o intuito
de comparar o modelo ab initio com os modelos RMF, ignoramos, num
primeiro momento, a presenca dos protons. Fizemos diversas compara-
¢oes entre as energias de ligacdo do modelo AFDMC e RMF de maneira
a reduzir a arbitrariedade nas escolhas de Xga € Xo*a [46).

No que se refere a conhecida transicao de fases liquido-gés para a

matéria nuclear assimétrica estudamos o efeito da inclusao do hiperon
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lambda no sistema. Para obter a decomposicao espinodal calculamos
a matriz curvatura da densidade de energia no espago tridimensional
das densidades. Os autovalores e autovetores sao importantes na de-
composigao espinodal do sistema e, para tornar a tarefa de estudar um
sistema formado por prétons, néutrons e lambdas mais simples, fixa-
mos algumas condigdes. Primeiro estudamos o plano néutron-lambda
(Y, =0) e, em seguida, fixamos a condigao u, = f1, (matéria de nucleons
simétrica) para estudar a espinodal no plano nucleon-lambda. Conclui-
mos que ocorre instabilidade em ambos os planos e, no que diz respeito
a figura tridimensional, verificamos que a transicao de fases liquido-gés
da matéria nuclear assimétrica, mediante a inclusao crescente de As,
se mantém até mesmo para grandes Y5. Obviamente, para Y, — 1,
o sistema formado puramente de As nao possui um minimo local e a
anomalia na concavidade da densidade de energia desaparece.

Para altas densidades, nao observamos a existéncia de instabi-
lidades mediante a decomposi¢ao espinodal. Exploramos o espaco de
fases para densidades altas, contudo, a anomalia no potencial termodi-
namico, no caso a funcao densidade de energia, apresenta concavidade
anoémala somente em baixas densidades. Este resultado era esperado
para modelos relativisticos, embora, em alguns modelos nao relativisti-
cos, como AFDMC, ocorra instabilidades também em densidades altas.
Estas instabilidades foram estudadas em detalhes e chegamos a con-
clusao que tais instabilidades no caso do sistema néutron-lambda no
modelo AFDMC n&o podem ser interpretadas como instabilidades fi-
sica. A razdo por tras desta constatacdo é que o modelo AFDMC é
limitado a baixas fragoes de As. Além do mais, a velocidade do som
no meio néutron-lambda pode assumir valores maiores que vy = 1/3.
Sabemos que os modelos relativisticos também podem apresentar pro-

blemas quanto a conjectura para o valor limite da velocidade do som



237

vy =1/3. Contudo, no modelo AFDMC, a restri¢ao para valores baixos
da fracao de As é bastante forte e, na melhor das hipéteses, podemos
dizer que a questao da instabilidade em altas densidades é inconclusiva,
pois requer calculos ab initio mais abrangentes.

No que se refere as densidades altas, isto é, densidades ng >
0.16fm™3, o sistema prétons, néutrons e lambdas nos modelos RMF
nao exibem instabilidades. Se supusermos que os elétrons estao pre-
sentes e a matéria se encontra em equilibrio e neutra verificamos que
o limiar de criagao dos As ocorre em densidades maiores que aquela
das espinodais. Esta é a condigao para a matéria estelar e no digrama
de fases se obtém a trajetéria de equilibrio. Nos verificamos isto de-
talhadamente no plano néutron-lambda e vimos que os As surgem, de
maneira geral, préximo a ng ~ 0.3 fm—3. Na matéria estelar, em baixas
densidades, o sistema formado por prétons, néutrons e lambdas é com-
posto basicamente por néutrons. Portanto, do ponto de vista do plano
préton-néutron, a matéria estelar é muito assimétrica e se torna mais
simétrica em densidades altas. De acordo com os resultados obtidos no
plano néutron-lambda, podemos afirmar que nao h4 instabilidades nas
densidades onde os As aparecem. De fato, nao incluimos os elétrons nos
calculos da decomposigao espinodal e, se este fosse o caso, as espinodais
nao apresentariam as instabilidades liquido-gés em baixas densidades,
mediante a condi¢ao de equilibrio §, tampouco teriam instabilidades
em altas densidades.

Depois de estudarmos o espaco de fases através da decomposi-
¢ao espinodal, realizamos algumas aplicagoes na matéria estelar com o
NLWM. Calculamos inicialmente as relagoes de massa e raio no modelo
AFDMC. Em seguida verificamos o efeito dos vinculos das constantes
de acoplamento dos As com os mésons através dos potenciais hipernu-

cleares no modelo NLWM. Extrapolamos tais vinculos para os demais
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hiperons do octeto para obter a equacao de estado da matéria estelar.
Calculamos diversos perfis estelares variando as constantes Yga € Xo*A-
Concluimos que é possivel obter massas maximas ~ 2.1 My aumen-
tando os valores de Ysa € Xo*a. Vimos que isto resulta no aumento
da repulsao entre os As do sistema para altas densidades e, por con-
sequéncia, numa equacao de estado mais “dura”’. Este resultado nao
é compativel com resultados obtidos quando a constante Yg+p € livre
e xoa ¢ fixada pelo grupo SU(6) [94]. A razao desta contradigao estd
na correlacao existente entre Ys:a € g através dos vinculos UI(,\ eU /‘\\
Quando nao hé vinculo, o aumento de Y55 deixa a equagao de estado
mais “mole”, enquanto que, mediante a inclusao do vinculo, o mesmo
acréscimo em Yq+a deixa a equacdo de estado mais “dura”. Através da
contagem de quarks, relacionamos os potenciais hipernucleares dos Xs
e dos Es através do potencial Uf\\. Fixamos as constantes dos hiperons
com os mésons vetoriais através do grupo de simetria SU(6) e verifica-
mos o efeito na relacdo de massa e raio. Os resultados para o octeto
completo apontaram para uma massa maxima ~ 1.9 Mg e, portanto,
para se obter uma massa maxima maior, devemos violar o grupo de
simetria SU(6). Resumindo esta parte, concluimos que é possivel ob-
ter pulsares de ~ 2 My, contando com a presencga do octeto barionico,
embora as constantes de acoplamento dos Xs e dos Es carreguem uma
grande incerteza.

Na terceira e ultima parte do trabalho, tratamos da matéria
estranha desconfinada. Utilizamos dois modelos efetivos relativisticos
para descrever os quarks em liberdade assintética em baixas tempera-
turas. A densidade critica em que ocorre o desconfinamento é ainda
desconhecida, mas se espera que os quarks estejam desconfinados em
alguma densidade no interior das estrelas de néutrons. Vimos que,

na matéria hadronica, a presenca dos hiperons acrescenta uma nova
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propriedade ao sistema, a estranheza. Durante o desconfinamento, os
quarks sao liberados do interior dos hadrons de maneira a formar um
plasma de matéria quarkionica estranha. Nesta parte do trabalho, veri-
ficamos a hipdtese de Ttoh-Bodmer-Witten-Terazawa, em que o plasma
de quarks u, d e s possui uma energia por barion menor que a do **Fe.
Esta configuragao é conhecida como a matéria estranha de quarks e
nossos modelos podem satisfazer esta hipdtese mediante a andalise dos
parametros. Os modelos considerados, MIT e QMDD, apresentaram
uma janela de estabilidade bem definida tanto em temperatura zero
quanto em temperatura finita. Os valores dentro das janelas foram
utilizados para calcular a equacao de estado da matéria estranha, que,
por sua vez, forneceu as relagoes de massa e raio [115]. O modelo de
sacola do MIT nao é satisfatério para descrever uma estrela estranha
com massa ~ 2 Mg, jd o modelo QMDDv1 descreve pulsares até mais
massivos. Estudamos as limitacoes do modelo QMDDv1 e, por isso,
calculamos a relacdo de massa e raio para o modelo QMDDv2, mas
este modelo, embora se apresente mais consistente que QMDDv1, des-
creve pulsares menos massivos que no caso do MIT. Concluimos que os
modelos considerados para descrever as estrelas de quarks sao insufici-
entes para modelar pulsares cujas massas sao ~ 2 Mg. Tendo em vista
as protoestrelas de quarks, verificamos que os modelos considerados em
temperatura finita nao conseguem descrever os pulsares com ~ 2 Mg,.
Os artigos [46] e [134], que se encontram no apéndice e que é fruto da
presente tese, mostram os resultados discutidos aqui, além de outros
resultados em que o campo magnético forte e constante esta presente
na matéria quarkionica.

Como perspectiva futura e para complementar o presente traba-
lho, com respeito ao estudo da transicao de fases em baixas densidades

na matéria contendo prétons, néutrons e lambdas, destacamos o estudo
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do efeito de quenching, devido a temperatura finita, na transicao de fa-
ses liquido-gas no espago de fases do sistema npA. O espaco de fases
possuira um grau de liberdade adicional, isto é, a temperatura. Embora
muitos estudos tenham sido realizados na diregao da matéria nuclear
assimétrica em temperatura finita nos modelos relativistico e nao rela-
tivisticos [67, 68, 73, 79, 135], pouco se avangou na diregao da incluséo
da estranheza através da presenga do hiperon A [136]. Obviamente,
outras parametrizagoes nos modelo RMF podem ser consideradas, as-
sim como modelos com acoplamentos dependentes da densidade [137].
Novos célculos ab initio podem, futuramente, ajudar na melhor com-
preensao dos nossos resultados e conclusoes, lembrando também que
dados mais atualizados dos potenciais hipernucleares podem modificar
nossos resultados quantitativamente. Esperamos que estas sugestoes,

em estudos futuros, corroborem os resultados obtidos na presente tese.
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APENDICE A — CONVENCOES

A.1 TUnidades Naturais

Na presente tese, manipulamos as expressoes assumindo a con-
vengao do sistema natural de unidades SN. Este sistema é bastante

utilizado em teoria de campos.
c=h=1. (A.1)

Lembrando que no S.I, (¢ = 299792458m/s) é velocidade da luz
no vicuo e e a constante de Plank (A = 1,05457266kmm?/s).

Abaixo, segue uma tabela de conversao de unidades para SI e SN:

H Quantidade Fisica H SI H SN H Fator SI—-SN H

distancia m m 1
tempo S m c

massa kg m! c/h

velocidade m/s admensional 1/c

momento linear kg-m/s m~! 1/n

momento angular kg-m?/s | admensional 1/n

energia kg-m/s? m~! 1/hc

agao kg-m?/s | admensional 1/n

pressao kg /(m-s?) m~4 1/he

densidade de energia | kg/(m-s?) m~* 1/he

onde o fator de conversao
he=3.1615x 10726 J.m. (A.2)

Em fisica nuclear, porém, a escala de comprimento mais apropriada é o

fermi, também chamado de fentémetro (fm), sendo que 1fm=10""m,
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e a energia é comumente expressa em MeV. Logo o fator é dado por:

hc=197.327 fm-MeV.

(A.3)

(G =16,67428 x 10~ "'m3 /kgs?) é a constante de gravitagio uni-

versal de Newton

A.2 Outras Convengoes

Tensor métrico:

Suv = g/.Lv =

Coordenadas contravariantes de um quadrivetor:

= (0, xh %3t

Coordenadas covariantes:

xu = guvx’ = (x0, —x1,—x2,—x3) = (t,—x,—y, —2z) = (t,—X).

S o o =

) = (tvxvyvz) = (tv)_é)‘

Produto escalar entre quadrivetores:

AuB“ :A”guva =AgBy—A|B| —AyBy — A3B3; = AgBy —A-B.

Derivadas contravariante e covariante:

d
p=_9
J T odxy
0
BT oxv

(

d

9
ot’

(aw‘v)
6),

(A4)

(A.5)

(A.6)

(A7)
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onde

Quadridivergéncia:
A, = % +V-A, (A.11)
u ??
p) a“:ﬁ_v _ (A.12)

Matrizes de Pauli:
0 1 0 —i 1 0
O] = Oy = , 02 =0y= ,03 = 07 = ’
1 0 —i 0 0 -1
(

c= (01,0'2,63). (A‘14)

Matrizes de Pauli:

I O 0 o
= 5 “: 5 A.15
YO (O I> 4 (6‘ 0) ( )
4x4 4x4

Y# = (7’077)’ Yo = (Yoa _’7)’ (A16)

onde I é a matriz identidade:

10
1(0 1). (A.17)
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APENDICE B — MATRIZ CURVATURA

Vamos introduzir a matriz de curvatura C associada a funcao

escalar € no ponto P € (n, Xnp X np) [66, 77-79]. Inicialmente, vamos

considerar a expansao em Taylor [80]:

€(np+dny,ny+dny, np+dny)

(nn7np7nA)+

€

de Je de
1] (/0% 0°e
2

ou, escrevendo de maneira simbdlica:

€(ny+dny,ny,+dny,np+dnp) = exp (a’ﬁ . %) €(np,np,np),  (B.2)

onde o vetor deslocamento infinitesismal é dii = (dn,,dnp,dns) e o ope-

rador V = (-2, =% -2} Uma outra maneira conveniente de escrever
ony? dnp’ dnp

a expansao é em termos das diferenciais de ordem superiores:

1 1
€(ny+dny,ny,+dny,np+dnp) — € (ny,np,np) = de + idzs—i—... + Edﬂ8+ ey
(B.3)
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onde temos a diferencial total de primeira ordem
de = <§;) dny + (i) dny+ (;’fA) dny (B.4)
e a diferencial total de segunda ordem
e = { [3:;; (dny)?+ (gig) (dny)® + (;E) (dnA)zl
+2 <a’ii;%) (dn,)*+2 (ai?n,\) (dn,)?

+2< o’e )(dn,\)z]—I-... (B.5)

onpdnp

e, generalizando para ordens arbitrarias, temos

d'e=|d J +d 9 +d 9 ns( ) (B.6)

= |dn,— +dn,—— +dnpn— Ny, My, Ap) - .
on, p ony Aan,\ m P A

Da termodinamica, em T = 0, temos a diferencial para a densidade de

energia
de (np,np,np) = Updn, + Wpdnp, + Uadny, (B.7)
que, integrada, resulta na conhecida relagao

€ ("nvnpanA) =—(pn +pp + PA) + tatty + Uphp 4 UADA, (B.8)

onde Uy,, U, € Ua Sa0 0s potencias quimicos p,, pp, € pa sa0 as pressoes de
cada constituinte do sistema. O cédlculo da concavidade e, portanto, da
estabilidade estd relacionado & forma quadrética d?e no P = (Mp,np,np),
tal que P € (n, X np xny). A energia por volume deve ser concava nas
varidveis densidades, isto é, a forma quadratica d’e deve ser positiva
definida nas vizinhancas de cada ponto do espaco das densidades. Fa-

zendo uma conexao com a algebra das matrizes,
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dny on2

20 d3%e
de= dnp anpony,
d%e

dnA dnpadny

d%e
dnpdny
d%e
on2
d%e
dnpdny,

d%e
dnydnp
d%e
Inpdny
d%e

2
any
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(dny dn, dny), (B9)

vale as seguintes relagoes

9€ (n,np,np)

dany, = lin (R, np,nA) (B-10)
828(7’11,...,7’11\/) — Bun(nn,nmn/\) (B 11)
on,on, dn, ’ .
e o termo cruzado
828(n1,...,nN) _ AUy (nmn[)an/\) (B 12)

on,dn, ony

Todos os demais coeficientes da forma quadratica podem ser escritos

em termos dos potenciais quimicos [67]. A matriz de coeficientes fica

Ipn I pin 9 pin
anp anp dnp
| % i 9
C - a”n M E 5 (Blg)
dun  dua  dpp
ony anp dnp
onde temos a simetria das derivadas mistas
py  Ou, Oux  Op, Uy dua
- = , =— = _ = (B.14)
on, dn,’ dn, dnn Idn, In,

Vimos que o célculo das zonas espinodais envolvem os casos em
que a densidade de energia possui concavidade andémala, isto é, a forma
quadratica nao é positiva definida, podendo ser também negativa defi-

nida ou nao definida. Uma maneira de verificar a concavidade é diago-
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nalizar C e estudar os sinais dos autovalores em cada ponto do espago
das densidades [66, 80]. Além dos autovalores, os autovetores associ-
ados indicam a diregao da instabilidade. A equacao de autovalores é

dada por
det(C—A13)=0 (B.15)

ou

AT ()2 2 [re(CP - Te (€)] 2 —der(©) =0, (B1G)

Por simplicidade, vamos considerar inicialmente um sistema termodi-
namico de dois componentes em que P € (n, x na) [75]. Adiante, volta-
remos ao caso de trés componentes. Se € é suave, ou pelo menos duas
vezes diferencidvel, entdo, C é uma matriz simétrica. Os elementos
da matriz curvatura sao as derivadas segundas parciais da densidade
de energia total em relagao as varidveis independentes. No caso bi-
dimensional a matriz curvatura serd 2 x 2 com elementos dados por
[32]:

828(n,-,n/-)
Cij - ( 8n,»8nj )7 (B17)

onde i, j =n,A. A equagao caracteristica é

Det (C—A1,) =0, (B.18)
onde 1, é a matriz identidade 2 x 2. Expressando de outra maneira,
A% —Tr(C) A +Det (C) =0. (B.19)

Os autovalores e autovetores da matriz C possuem um significado ge-
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ométrico [81], especialmente, no contexto do cdlculo de maximos e mi-
nimos de uma fung¢ao de vérias varidveis, caso o ponto P seja um ponto

critico. De maneira geral, podemos resolver as raizes explicitamente

A= % (Tr (C)+ \/ Tr (C)* — 4Det (C)> (B.20)

A= % (Tr (C)— \/Tr (C)* —4Det (C)> ) (B.21)

onde Det (C) =414, e Tr(C) = A1 +A,. Vamos definir os seguintes

-~ —_

SPITSES 15,1 2 5,2 s
vetores unitérios n' = (8nj},6n)) e n* = (8nz,6n3). Para uma andlise
posterior, vamos definir também as seguintes dire¢oes através das razoes

a seguir:

dnl A — Snk A —
tan 6 = % = 1C7Cnn e tan6, = % = 2C7Cnn’ (B.22)
nn nA nn nA

onde ) e 6, sao angulos formados medidos no sentido antihorario a
partir dos autovetores e o eixo positivo n,,.

Se P é um ponto critico e portanto C é apenas a matriz Hessiana
e entao o determinante é exatamente a curvatura de Gauss e o trago
da matriz é duas vezes a curvatura média [81]:

1

K=MA e H= E (l] +;Lz). (B.23)

Na andlise das instabilidades precisamos saber apenas o sinal das cur-

vaturas K e H para um ponto arbitrario P € (n, X ny):
1. Se K >0e H >0, o sistema é estavel.

2. Se K>0e H <0, o sistema é instavel. Ambos os autovalores
sao negativos e dois parametros de ordem independentes podem
ser considerados, significando que duas diferentes fases podem

coexistir.
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3. Se K <0, o sistema ¢ instavel, o que significa que o parametro
de ordem da transicao é sempre unidimensional, isto é, similar a

transicao de fases liquido-gas nuclear em densidades subnucleares.
4. Se K=0e H >0, o sistema é estavel.

5. Se K=0e H <0, o sistema é instdvel.

Em termos geométricos, a primeira e a segunda condicao nos diz em
que P representa um ponto eliptico; a terceira, um ponto hiperbdlico; e
a quarta e a quinta, um ponto parabdlico. Para sistemas de trés com-
ponentes, devemos calcular numericamente as equagoes de autovalores
para encontrar as raizes. Em sistemas de trés componentes, podemos
sempre analisar um sistema de dois componentes, isto é, tomando pla-
nos que contenham uma zona espinodal 2D a partir de cortes no volume
espinodal do sistema 3D. Isto significa que podemos estudar a zona es-
pinodal 2D no espago ny X np, onde temos a condicao de simetria da
matéria contendo nucleons ny = 2n, = 2n,, isto é, a matéria nuclear
simétrica e As. Alternativamente, podemos estudar o espaco n, X n,
para fracoes de As constantes. Uma propriedade importante da transi-
¢ao de fase liquido-gés é que um dentre todos os autovalores é negativo
e seu respectivo autovetor indica a direcao de instabilidade do sistema
num ponto da regiao espinodal. Na regiao espinodal, a densidade de
energia total é um hipersuperficie do tipo hiperbdlica. Assim, no caso
do sistema simples nA, a razao (B.22) associada ao autovalor negativo
fica escrita como B

% _ A =G (B.24)

6nn Coa
A préxima expressao vai ser til quando discutirmos a razao (B.22) no

sistema npA sob a condicao ny = 2n, =2n,. A inclinagao é dada por

omy _ A-—Cwy (B.25)

671;, Cya
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onde N denota o nucleon.
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APENDICE C — EQUACAO DE DIRAC

Partindo da densidade lagrangiana de Dirac

&L =iy  duy —mpy, (C.1)

e utilizando as equacoes de Euler-Lagrange para o campo ¥

0% 0.
ﬁ_au (a (a”y_/)> =0, (C2)

chegamos na conhecida equagao de Dirac para particula livre
(iY"Ou —m) y=0. (C.3)
Tomando o hermitano conjugado da equagao C.3,
[(iY°30+iY'd —m) w] =0, (C.4)
ficamos com a equacao adjunta
! (—iyO)/O§0+i}/}/°<§,~—m) -0, (C.5)

que pode ser ainda ser escrita numa forma mais adequada, multipli-
cando o lado direito de C.5 por y° e usando a propriedade Y0y’ = —y'¥:

. — 4
lp'yo(—iyoaofiy‘ai—m>:0. (C.6)
O fator ¥ = y'y? ¢é a definicdo de espinor adjunto de W e podemos

expressar a equacao C.6 como

¥ (i1 +m) =0, 1)
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e
onde a derivada d , atua & esquerda no espinor adjunto. Multiplicando

a direita a equacao de Dirac C.3 pelo spinor adjunto ¥ obtemos

¥ (iv 9y —m) y =0. (C.8)

Agora, multiplicando a esquerda a equagao de Dirac adjunta C.6 pelo

espinor Yy, temos
(—
lil(iy" 9”+m) v =0. (C.9)
Somando as duas ultimas equacoes C.8 e C.9, encontramos a lei de

conservagao da quadri-corrente vetorial
dujt =0, (C.10)

onde j* = (Yy*y). Vamos procurar por solugoes da equagio de Dirac

que tenham a forma de uma onda plana. Para energia positiva, temos
v @) =u (7& /1) eietriks (C.11)
e, para energia negativa,

W(Aﬁ‘rz) (X-’,t) =y (75,)‘) e*lg(i)f*lz)‘f (0.12)

Os fatores u (75,)») ev (75,1) sao os espinores associados as energias
positiva e negativa respectivamente, k é tri-momento e A ird representar,
na presente dedugao, os graus de liberdade de spin. Substituindo a

solugao de energia posistiva C.11 na equagao de Dirac C.3, encontramos

(&~%+[3m)u(7€,l) =&ty (%,l) , (C.13)

que é a equagao de Dirac na forma Hamiltoniana para energia positiva.

Substituindo a solugao C.12 em C.3 para, entao, obtermos a equagao
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de Dirac no espago dos momentos para energia negativa, encontramos
(&jc'fﬁm)v(%,k) - 78(_)v(7c',l), (C.14)

onde utilizamos a definicdes B = 7° e & = ¥’¥. Multiplicando a equa-

¢ao de Dirac no espaco dos momentos C.13 pelo termo (56 7c'+Bm) e

utilizando as seguintes relagoes aff = —Ba e ‘75‘ =k, chegamos em

(% +m?) u (M) — )2y (M) . (C.15)

Agora, multiplicando a equagao de Dirac C.14 pelo fator (6{ k- ﬁm)

e utilizando a dlgebra matricial de Dirac, encontramos

(K +n?)v (k2) =2 (K1), (C.16)
Estes dois 1ltimos resultados implicam em
eF? =12+ m® =E (k)?, (C.17)
onde podemos identificar as energias positiva e negativa como

e® =4V +m2=+E (k). (C.18)

As equagbes de movimento para as energias positiva C.13 e negativa

C.14 no espaco dos momentos sao dadas respectivamente por

(a.hﬁm) u (k‘,z) —E(K)u (M) (C.19)

(a.%—ﬁm) v (M) —EK)v (M) : (C.20)
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Vamos obter as solucoes explicitas para os espinores de Dirac substi-

tuindo

w(f2) = (;E) (C.21)

na equacao de movimento C.19 e ficamos com a seguinte equagao ma-

Kcok 6(;%)+(’;’ _Omﬂ @E(k) (g) ©2)

ou, ainda, na forma de um sistema linear

tricial

(E—m)yx—6 k¢ =0
(E4+m)¢—3G-ky =0.

Podemos resolver a segunda equagao para ¢

G-k
(E+m)

Explicitamente, os espinores ficam com a seguinte forma

u(%,/l) — Nt (;2}) (C.24)

(E+m)

0=

X (C.23)

onde NT ¢ a constante de normalizacio para o espinor de energia posi-
tiva.
Vamos obter as solucgoes explicitas para os espinores de energia

negativa substituindo o espinor
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v(ﬁz)—-<g> (C.25)

na equagao de movimento C.14. Assim, ficamos com a seguinte equacao

matricial

Kcok ?) - (Z _Omﬂ (;f) —E(t) @ (C.26)

ou, ainda, na forma de um sistema linear

(E+m)x—6 k¢ =0
(E—m)¢—3G-ky =0.

Podemos resolver a primeira equagao para x

Gk
xX= mdx (C.27)

Assim, o espinor toma a seguinte forma

. Gk ¢
v@J):N—<“W . (C.28)
¢
onde N~ é a constante de normalizacao para o espinor de energia ne-
gativa. Precisamos escolher uma base para nossa solugao.
Para E > 0, que é o caso das particulas, as fungoes de onda espi-
noriais sao y(V (%,1) e ) (%,1). Escolhendo uma base para os espinores

de duas componentes

w_ (" . ,eo_(°
X <O> X <1> (C.29)
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e, substituindo na solucao de onda plana C.11,

4)

(Eil:n) x

- o ( N
W()L> (x1)=v (k,)L) o IEHikE _ prt ( x > o EtHIKE 4 1,2.

(C.30)
Vamos utilizar k = (k1,ko,k3) e as defini¢bes para as matrizes de Pauli

para reescrever o seguinte fator

-k 1 ks ki—iky (1)
(E+m)  (E+m) \ky+iky, —ks )’ ’

e substituir na solu¢do C.30 com A =1

v (&) =u (7(" 1) o iEHRE _ . o iB1HikE (C.32)
E%lm
k1 +iko
E+m

e também para A =2

0

1
k1 —iky
E+m
_k73
E+m

v @) =u (75, 2) o iEtHikE _ ot o iE1+ikX (C.33)

No caso E < 0, para as antiparticulas, vamos escrever as solugoes
v (2,1) e y® (1) explicitamente. Usando a definicio u (—75, A+ 2) =
v (%,l) e juntamente com a seguinte escolha para base espinorial de

duas componentes
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(C.34)
as solugoes de energia negativa C.12 podem ser escritas como

3 o Sk M)\
Y ) = () e B = N << *(;’(Q) ) TP ) = 1,2,
crever

Novamente, devemos utilizar as definicbes das matrizes de Pauli e es-

(C.35)

- 7

o-k

1 ks ki —iko
(E+m)  (E+m) \ k| +iky ’

(C.36)
—k3
e substituir na solu¢ao C.35 para A =1 com E <0,
k3
E+m
R k1 +iky .
v® @) =v (7(” 1) o iECHEE _ b E%l»m o HE— ik (C.37)
0
e também para A =2
ky—iky
E+m
k
v @) =v (75, 2) o iEt+ikE _ p+ ~Eim o HEI—ik¥

(C.38)
0

1
Ao todo, sao duas solucbes para energia positiva e duas para energia

negativa, isto é, solugbes de energia positiva “up” (A = 1) e “down”

(A =2) e solugdes de energia negativa “up” (A =1) e “down” (A =
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2). Estas solugbes sdo para particulas em movimento. Vamos agora
procurar as solugoes para a particula no referencial de repouso k = E.

Imediatamente, obtemos para o caso de E > 0 e spin “up”

1
. 0 .
vy @) =u(0,1)e ™ = o e~im, (C.39)
0
e “down”
0
. 1 .
v (@1) = u(0,2)e ™ = 0 e, (C.40)
0
Para o caso de E < 0 e spin “up”
0
. 0 .
w3 (2,1) =v(0,1)e™ = X e (C.41)
0
e “down”
0
. 0 .
(1) =v(0,2)e™ = o em, (C.42)
1

Vamos determinar as constantes de normalizagao N* e N~. Utilizando

o
0s espinores para particulas “up” e escrevendo o adjunto ﬁ(k, 1) =

ut (75, 1) 70
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1 0 1
= (100 L k) 01 =
’ ? +m? +m ’
00 -1 yoRvm
ki ik
00 0 -1 ETlmz
concluimos que
E+m
Nt =y/——. C.43
. (C.43)
Para os espinores de arti-particulas “up” v (75, 1) =i (75, 1) Y0
7 (%, 1) y (%, 1)
k;
10 Ejm
ky+iky
_ (N—)Z ( ks ik O) 0 1 E+m | —
E+m> E+4+m > ’ 00 —1 1
00 0 -1 0

resolvendo o produto acima, encontramos o resultado

_ E+m
N _”W' (C.44)

Com as constantes de normalizacoes introduzidas podemos, escrever as

seguintes propriedades

u k,/ll u k,l = 61”,

v(k,z,’) v (M) = S,
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a(ka)v(ka) =7 (ka)u(k2) =o. (C.45)
Tomando a equagao de Dirac para energia positiva C.19 e multiplicando

a equacao por u' (75,)») B & esquerda,

ut (M) (7~%+m) u (H) —E()a (M) u (%,;L) . (C.46)

Novamente, na equagdo de Dirac para energia positiva C.19, vamos

tomar o hermitiano conjugado e multiplicar por Bu (%,l) a direita

ut (62) (<7 F+m)u(6r) =E®a(ka)u(kr).  (Ca7)
Somando as duas equagoes C.46 e C.47,

ot (kA )u (k0 = ER) (A)u (k). (C.48)

m

e, usando & (%,2,) u <%,l) =1,

ut (%,A) u (m) _Em (C.49)

m

Vamos tomar a equacao de Dirac para energia negativa, C.20 e multi-
plicar por vf (%,k) B & esquerda

vt (75/1) (7-7&- m) v (75/1) —EK)7 (M) v (M) . (C.50)

Ainda na equacao de Dirac para energia negativa, vamos tomar o her-

mitiano conjugado e multiplicar por Bv (7&,1) a direita

pi (M) <77~7c'7m) v(ié,x) :E(k)v(%,z) y (z,a) . (C51)

onde usamos as propriedades da dlgebra de Dirac. Somando as duas
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equagoes C.50 e C.51,

v (%,l)v(%,l) = —E(k)v(%,l)v(%,;t) . (C.52)

m

e, usando v(%,x) v (%,l) =1,

yt (M) v(m) _ER) (C.53)

m

De forma geral, os espinores satisfazem as condigoes de ortonormalidade
. [~ - E (k
l/t]- (k,l')u(k,l) = Qa;uv,
m

yi (M) v (M) %")%,,

ut (%,,1/) v (—M) = 0. (C.54)

A solucao mais geral para equacao de Dirac é obtida por superposicao

das solugoes encontradas:

v (x,1) = LV \/z {Amu (75,1) e*iE’+"E'f+B£AV (EA) e+iEz—iE-5c‘}
(C.55)

¥ (x1) = LV \/Z {Azlﬁ (fé,l) cHERT L gy (i@a) e*iEt+i75-f} .

(C.56)
C.1 Quantizagao Candnica

Uma etapa importante na obtencao da equacao de estado é a
quantizac¢ao canoénica. Devamos substituir os espinres y (¥,7) e W (%,f)

pelos operadores de campo Y (%,t) e l//\'/(ic’,t):
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mr (7 —iEt+ik® |t (* ) +iEz—i%.z]
z [aMLL(k,l)e +bmv k,A)e

:i)

w

T
-
?V‘lM

(C.57)

V(1) Z / M k )L o HEI—ik% +by, (%,k) efiEtHE-)?} ’
(C.58)
onde substituimos os coeficientes de Fourier pelos operadores Ay, — az;

(criagao de particula), Ail — ag

" (aniquilagdo de particula), By, — by,
(criacao de antiparticula) e B, — b;{ N (aniquila¢do de antiparticula).
Os operadaores precisam satisfazer as relagées de anticomutagao a tem-

pos iguais.

<
S~—
[
%]
©
—~
=l
<
N~—
[=%]

{(I}l ()_éat)a A;;/ ( )T ¥l (C59)
{{I}l ()_C'J) ) I/I;),’ 67’71‘)} = {V/;; ()_C"t) ’ {/};[/ 6)',[)} =0. (CGO)

Desde que as ondas planas sejam ortogonais, os coeficientes da expan-
sao, isto é, os operados de criagao e aniquilagao também satisfazem

uma relacao de anticomutacgao.

{ag, a } =8 (z—l?)a : (C.61)
(g 3,0} = (. @} =0, (C.62)

Tomando o limite para o continuo

Z\F / 3/2, (C.63)
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V) d3]§22\f lagau (k) e EES L By (R A ) e S|
27[ / (C.64)

e

(% )_/(;:)7;/2;\/? [agﬁ_‘ (75,1) e—iEz+iE-f+bm‘7(%’;L) e+iEt7i%~)?} '

(C.65)
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APENDICE D — RELACAO MASSA-RAIO

D.1 np em Eq. 8

NLWM (sem hiperons)

Mmax (MO)

2.36

R (km)

11.94

g (fm=%)
5.66

ne(fm =)

0.86

267

Tabela D.1: Propriedades da estrela de massa maxima para a equa-
¢ao de estado sem hiperons no modelo NLWM: massa maxima, raio,

densidade de energia central e densidade central.

D.2 npA em Eq. 8

NLWM - x6:a = Xpa = 0.0 (sem mésons estranhos)

Xon  Mmax R & ne YX nﬁim)
COL) () () (fm?) - (fm)
0.1 — — — — — —
0.2 — — — — — —
0.3 1.45 13.29 3.48 0.64 0.45 0.30
04 1.58 13.03 3.98 0.71 0.51 0.31
0.5 1.74  12.63 4.68 0.81 0.58 0.32
0.6 1.92 12.25 5.30 0.88 0.60 0.34
0.7 2.10  12.04 5.59 0.89 0.53 0.36
0.8 2.24 11.97 5.66 0.88 0.37 0.40
0.9 2.33 11.94 5.64 0.86 0.18 0.44
1.0 2.36 11.95 5.64 0.86 0.03 0.54

Tabela D.2: Propriedades da estrela de massa maxima para a equagao
de estado com As no modelo NLWM: massa maxima, raio, densidade
de energia central, densidade central, fragao de As e a densidade que

corresponde ao limiar de criacao dos As para varios valores de XgA-
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NLWM - x5a > 1.0 € ¥5+a = Xoa = 0.0 (sem mésons estranhos)

Mmax R & ne YK Mim
(M) (km) (fm™) (fm™3) - (fm ™)
236  11.94 5.65 0.86 0.00 0.00

Tabela D.3: Propriedades da estrela de massa maxima para a equagao
de estado com As no modelo NLWM: massa méaxima, raio, densidade
de energia central, densidade central, fragao de As e a densidade que

corresponde ao limiar de criacao dos As para Ygp > 1.

NLWM - x5a =0.1 (com mésons estranhos)

A

Xo*A  Mmax R & e YX N im
- (M) (km) (fm™h) (fm™) - (fm7)
0.5 - — - — — -
1.0 — - — - - -
1.5 1.57 9.01 11.82 1.74 0.49 0.28
2.0 1.78 9.65 9.73 1.44 0.37 0.28
2.5 1.92 10.15 8.50 1.26 0.28 0.28
3.0 2.02 10.51 7.77 1.16 0.22 0.28
3.5 2.09 10.77 7.29 1.09 0.18 0.28
4.0 2.14 10.98 6.96 1.04 0.14 0.28

Tabela D.4: Propriedades da estrela de massa maxima para a equagao
de estado com As no modelo NLWM: massa maxima, raio, densidade
de energia central, densidade central, fragdo de As e a densidade que
corresponde ao limiar de criagao dos As para Xga = 0.1 e vérios valores

de Xo*A-
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NLWM - x5a = 0.2 (com mésons estranhos)

A

Xon Mmax R & ne YX niim
) () (m) (m) L ()
0.5 - — - — — —
1.0 1.44 9.50 11.02 1.73 0.63 0.29
1.5 1.69 9.62 10.10 1.50 0.48 0.29
2.0 1.87 10.10 8.74 1.30 0.35 0.29
2.5 1.99 1047 7.89 1.17 0.27 0.29
3.0 2.07  10.77 7.34 1.10 0.21 0.29
3.5 2.13 10.97 6.96 1.04 0.16 0.29
4.0 2.17 11.14 6.71 1.01 0.13 0.29

Tabela D.5: Propriedades da estrela de massa maxima para a equagao
de estado com As no modelo NLWM: massa maxima, raio, densidade
de energia central, densidade central, fragao de As e a densidade que
corresponde ao limiar de criagao dos As para yqa = 0.2 e varios valores

de Xo+A-
NLWM - x5a = 0.3 (com mésons estranhos)
Xo*a  Mmax R & ne YX nlL\im
S OML) (m) () () - (i)
0.5 1.52  12.68 4.38 0.78 0.50 0.30
1.0 1.62 10.39 8.58 1.35 0.60 0.30
1.5 1.81 10.18 8.73 1.31 0.45 0.30
2.0 1.96 10.50 7.94 1.19 0.33 0.30
2.5 2.06 10.79 7.36 1.10 0.27 0.30
3.0 2.13  11.01 6.96 1.04 0.19 0.30
3.5 2.13 1097 6.96 1.04 0.16 0.30
4.0 221 11.31 6.48 0.97 0.12 0.30

Tabela D.6: Propriedades da estrela de massa maxima para a equagao
de estado com As no modelo NLWM: massa méaxima, raio, densidade
de energia central, densidade central, fragao de As e a densidade que
corresponde ao limiar de criagao dos As para yqa = 0.3 e varios valores

de Xo+A-
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NLWM - x5n = 0.4 (com mésons estranhos)

A

Xo*A Miax R & e YX N7 im
- M) (km) (fm™¥) (fm™) - (fm77)
0.5 1.70  12.04 5.52 0.93 0.56 0.31
1.0 1.79  10.96 7.36 1.16 0.55 0.31
1.5 1.94  10.71 7.65 1.16 041 0.31
2.0 2.05 10.89 7.24 1.09 0.30 0.31
2.5 2.13  11.09 6.88 1.03 0.22 0.31
3.0 2.18 11.25 6.62 1.00 0.17 0.31
3.5 2.21 11.36 6.43 0.97 0.13 0.31
4.0 2.24 1145 6.29 0.95 0.11 0.31

Tabela D.7: Propriedades da estrela de massa maxima para a equagao
de estado com As no modelo NLWM: massa maxima, raio, densidade
de energia central, densidade central, fragao de As e a densidade que
corresponde ao limiar de criagao dos As para g = 0.4 e varios valores

de Xo+A-
NLWM - x5A = 0.5 (com mésons estranhos)
Xon Mmax R & ne YX n/L\im
ML) (m) () () - ()
0.5 1.88 11.81 5.94 0.97 0.55 0.32
1.0 1.96 11.32 6.67 1.05 0.49 0.32
1.5 205 11.14 6.89 1.05 0.37 0.32
2.0 213  11.22 6.70 1.01 0.26 0.32
2.5 2.19 11.33 6.51 0.98 0.19 0.32
3.0 222 11.43 6.34 0.96 0.15 0.32
3.5 2.25  11.52 6.21 0.94 0.12 0.32
4.0 2.27  11.60 6.11 0.92 0.09 0.32

Tabela D.8: Propriedades da estrela de massa maxima para a equagao
de estado com As no modelo NLWM: massa méaxima, raio, densidade
de energia central, densidade central, fragao de As e a densidade que
corresponde ao limiar de criagao dos As para yqp = 0.5 e varios valores

de Xo+A-
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NLWM - x5a = 0.6 (com mésons estranhos)

A

Xon Mmax R & ne YX niim
) () (m) (m) L ()
0.5 205 11.80 5.94 0.94 0.48 0.34
1.0 2.10  11.57 6.23 0.97 0.41 0.34
1.5 2.16  11.47 6.35 0.97 0.31 0.34
2.0 220 11.49 6.29 0.95 0.22 0.34
2.5 224 11.55 6.19 0.94 0.16 0.34
3.0 227 11.61 6.09 0.92 0.12 0.34
3.5 2.28 11.66 6.03 0.91 0.10 0.34
4.0 230  11.69 5.97 0.90 0.08 0.34

Tabela D.9: Propriedades da estrela de massa maxima para a equagao
de estado com As no modelo NLWM: massa maxima, raio, densidade
de energia central, densidade central, fragao de As e a densidade que
corresponde ao limiar de criagao dos As para yqa = 0.6 e varios valores

de Xo+A-
NLWM - x5a = 0.7 (com mésons estranhos)
Xo*a  Mmax R & ne YX nlL\im
ML) (m) () () - (i)
0.5 2.18 11.85 5.83 0.91 0.38 0.36
1.0 2.21 11.76 5.93 0.91 0.32 0.36
1.5 224 11.70 6.00 0.92 0.24 0.36
2.0 226 11.69 6.00 0.91 0.18 0.36
2.5 229  11.72 5.96 0.90 0.13 0.36
3.0 230 11.74 5.92 0.90 0.10 0.36
3.5 2.31 11.77 5.87 0.89 0.08 0.36
4.0 232 11.80 5.84 0.89 0.06 0.36

Tabela D.10: Propriedades da estrela de massa maxima para a equagao
de estado com As no modelo NLWM: massa méaxima, raio, densidade
de energia central, densidade central, fragao de As e a densidade que
corresponde ao limiar de criagao dos As para yqa = 0.7 e varios valores

de Xo+A-
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NLWM - x5n = 0.8 (com mésons estranhos)

A

Xo*A Miax R & e YX N7 im
- M) (km) (fm*) (fm™?) - (fm77)
0.5 228 1191 5.72 0.88 0.25 0.39
1.0 229  11.87 5.76 0.88 0.21 0.39
1.5 230 11.85 5.78 0.88 0.17 0.39
2.0 231  11.83 5.80 0.88 0.13 0.39
2.5 232 11.84 5.79 0.88 0.10  0.39
3.0 233  11.84 5.77 0.88 0.07 0.39
3.5 233  11.85 5.77 0.88 0.06 0.39
4.0 234  11.87 5.75 0.87 0.05 0.39

Tabela D.11: Propriedades da estrela de massa maxima para a equagao
de estado com As no modelo NLWM: massa maxima, raio, densidade
de energia central, densidade central, fragao de As e a densidade que
corresponde ao limiar de criagao dos As para yqa = 0.8 e varios valores

de Xo+A-
NLWM - 54 = 0.9 (com mésons estranhos)
Xon Mmax R & ne YX n/L\im
- M) (km) (fmt) (fm) - (fm™)
0.5 2.34  11.93 5.67 0.86 0.13 0.44
1.0 234  11.93 5.67 0.86 0.11 0.44
1.5 234 11.92 5.68 0.86 0.09 0.44
2.0 234 1192 5.69 0.87 0.07 0.44
2.5 234 1191 5.69 0.87 0.06 0.44
3.0 235 1191 5.69 0.87 0.05 0.44
3.5 235 1191 5.69 0.86 0.04 0.44
4.0 235 1191 5.68 0.86 0.03 0.44

Tabela D.12: Propriedades da estrela de massa maxima para a equagao
de estado com As no modelo NLWM: massa méaxima, raio, densidade
de energia central, densidade central, fragao de As e a densidade que
corresponde ao limiar de criagao dos As para yYqa = 0.9 e varios valores

de Xo+A-
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NLWM - x5a = 1.0 (com mésons estranhos)

Xo'A  Mmax R & ne YX n/ﬁim

M) (am) (mt) (m ) - (fm)
05 236 1194 565 086 003 0.54
1.0 236 1194 5.65 086 0.03 0.54
1.5 236 1193  5.65 086 0.02 0.54
2.0 236 11.94 5.65 0.86 0.02 0.54
25 236 11.94 5.65 0.86 0.02 0.54
3.0 236 1194 5.65 0.86 0.02 0.54
35 236 1194 565 086 001 054
40 236 1193 5.66 086 0.0l 0.54

Tabela D.13: Propriedades da estrela de massa maxima para a equagao
de estado com As no modelo NLWM: massa maxima, raio, densidade
de energia central, densidade central, fragao de As e a densidade que
corresponde ao limiar de criagao dos As para ysa = 1.0 e vérios valores

de Xo+A-

NLWM - x5 > 1.0 e qualquer Xg+p (com mésons estranhos)

Mmax R & e YX n/L\im
(Mo) (km) (fm~*) (fm™) - (fm )
236 11.94 5.66 0.86 0.00 0.00

Tabela D.14: Propriedades da estrela de massa maxima para a equagao
de estado com As no modelo NLWM: massa maxima, raio, densidade
de energia central, densidade central, fragao de As e a densidade que
corresponde ao limiar de criacao dos As para YXsa > | e para qualquer
valor de Yg+a-
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APENDICE E - RELACAO MASSA-RAIO

E.1 Octeto Barionico em Eq. 8

NLWM - xo:1 = Xou = 0.0 (sem mésons estranhos)

Xor  Mmax R & ne Y/i Y[-C] nﬁim
TOn) ) (e ST
0 S — - - - - =
02 - - - - - -
03 - - - -

0.4 1.48 13.06 3.78 069 035 050 0.32
0.5 1.63  12.69 448 079 038 0.58 0.33
0.6 1.82 1234  5.13 0.87 035 064 035
0.7 201 12.07 5.55 090 031 0.61 0.38
08 218 1190 5.75 090 023 049 041
09 229 11.88 5.72 0.88 0.12 029 046
1.0 235 1191 5.68 0.86 0.02 0.10 0.56

Tabela E.1: Propriedades da estrela de massa maxima para a equagao
de estado com o octeto bariénico no modelo NLWM: massa maxima,
raio, densidade de energia central, densidade central, fracdo de As e
a densidade que corresponde ao limiar de criagao dos As para varios
valores de Xon-

NLWM - xou > 1.0 € o1 = Xou = 0.0 (sem mésons estranhos)

Mmax (MQ) R & ne Y/i YIS nﬁim
: (km) (%) (m3) - - (fm?)
2.36 11.94 5.65 0.86 0.00 0.00 0.00

Tabela E.2: Propriedades da estrela de massa maxima para a equagao
de estado com o octeto baridénico no modelo NLWM: massa méxima,
raio, densidade de energia central, densidade central, fragao de As e a
densidade que corresponde ao limiar de criagao dos As para Yoy > 1 e
XPH =1.0.
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NLWM - xon = 0.1 Octeto Baridnico

Xo*H Mmax R & ne Y/i YI-CI nﬁim
- Mo) (km) (fmt)  (fm7?) - - (™)
05 - - - - - - -
10 - - - - - -

1.5 1.45 8.14 14.93 2.14  0.09 054 0.29
2.0 1.68 9.07 11.23 1.63 0.06 041 0.29
2.5 1.85 9.71 9.41 1.38 0.04 0.31 0.29
3.0 1.96 10.17 8.35 1.23 0.02 0.25 0.29
3.5 2.04 1051 7.70 1.14  0.02 020 0.29
4.0 210 1074  7.29 1.09 0.01 0.16 0.29

Tabela E.3: Propriedades da estrela de massa maxima para a equagao
de estado com o octeto baridénico no modelo NLWM: massa méxima,
raio, densidade de energia central, densidade central, fracao de As e
a densidade que corresponde ao limiar de criacao dos As para varios
valores de Yo+ com Ypp = 1.0 fixo.

NLWM - xon = 0.2 Octeto Baridnico

Xo*H Mmax R & ne Y/i YI-CI nﬁim
- Mo) (km) (fm™h)  (fm7) - - (™)
05 - - - - - - -
10 - - - -

1.5 1.56  8.86 12.34 1.80  0.10 0.53  0.30
2.0 1.78  9.57 9.93 146 0.10 039 0.30
2.5 1.92  10.09 8.62 1.27 004 030 0.30
3.0 2.02 1046 7.84 1.16  0.02 0.23 0.30
3.5 2.09 1073  17.35 1.09 002 0.18 0.30
4.0 2.14 1093  7.00 1.05 0.01 0.15 030

Tabela E.4: Propriedades da estrela de massa maxima para a equagao
de estado com o octeto baridénico no modelo NLWM: massa méxima,
raio, densidade de energia central, densidade central, fracao de As e
a densidade que corresponde ao limiar de criacao dos As para varios
valores de Yo+ com Ypp = 1.0 fixo.
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NLWM - xou = 0.3 Octeto Baridnico

XorH Mpmax R & N YX Y[-CI nﬁim
- (Mg) (km) (fm™*) (fn7?) - - (fm™?)
0.5 — — — —
1.0 1.48 11.83 5.71 0.99 0.29 0.57 0.31
1.5 1.69 9.60 10.17 1.51 0.10 0.51 0.31
2.0 1.87 10.05 8.85 1.31 0.06 0.38 0.31
2.5 1.99 1045 7.94 1.18 0.04 0.28 0.31
3.0 2.08 10.73 7.39 1.10 0.02 0.22 0.31
3.5 2.14  10.95 7.01 1.05 0.01 0.17 0.31
4.0 2.18 11.12 6.73 1.01 0.01 0.14 0.31

Tabela E.5: Propriedades da estrela de massa maxima para a equagao
de estado com o octeto baridénico no modelo NLWM: massa méxima,
raio, densidade de energia central, densidade central, fracao de As e
a densidade que corresponde ao limiar de criagao dos As para varios
valores de Yo+ com Ypp = 1.0 fixo.

NLWM - xsny = 0.4 Octeto Baridnico
Xo'i Mmax R & ne Y Ys nb,
S M) (km) () () - - (fm)
0.5 1.61 12.13 5.34 0.93 0.35 0.58 0.32
1.0 1.67 11.32 6.69 1.10 0.24 0.60 0.32
1.5 1.83 10.31 8.46 1.28 0.11 0.48 0.32
2.0 1.97 10.53 7.89 1.18 0.06 0.35 0.32
2.5 2.07 10.78 7.35 1.10 0.04 0.26 0.32
3.0 2.13 10.99 6.96 1.04 0.02 0.20 0.32
3.5 2.18 11.15 6.69 1.00 0.01 0.15 0.32
4.0 2.21 11.29 6.50 0.98 0.01 0.12 0.32

Tabela E.6: Propriedades da estrela de massa maxima para a equagao
de estado com o octeto baridénico no modelo NLWM: massa méxima,
raio, densidade de energia central, densidade central, fracao de As e
a densidade que corresponde ao limiar de criacao dos As para varios
valores de Yo+ com Ypp = 1.0 fixo.
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NLWM - xon = 0.5 Octeto Baridnico
XorH Mumax R & ne YX Y[-CI nﬁim
- (Mg) (km) (fm™) (fm7?) - - (fm™)
0.5 1.79 11.84 5.89 0.97 0.32 0.59 0.34
1.0 1.85 11.37 6.62 1.06 0.21 0.56 0.34
1.5 1.96 10.89 7.34 1.12 0.11 0.44 0.34
2.0 2.06 10.93 7.17 1.08 0.06 0.32 0.34
2.5 2.13 11.09 6.86 1.03 0.04 0.23 0.34
3.0 2.18 11.24 6.63 0.99 0.02 0.18 0.34
3.5 222 11.35 6.43 0.97 0.01 0.14 0.34
4.0 225 1144 6.30 0.95 0.01 0.11 0.34

Tabela E.7: Propriedades da estrela de massa maxima para a equagao
de estado com o octeto baridénico no modelo NLWM: massa méxima,
raio, densidade de energia central, densidade central, fracao de As e
a densidade que corresponde ao limiar de criacao dos As para varios
valores de Yo+ com Ypp = 1.0 fixo.

NLWM - xsu = 0.6 Octeto Baridnico
Xo*H Mmax R & ne Y/i YI-CI nﬁim
- (Mo) () (Bn ) () S o (fm))
0.5 1.97 11.74 6.04 0.97 0.27 0.55 0.36
1.0 2.02 11.51 6.33 0.99 0.20 0.49 0.36
1.5 2.08 11.28 6.63 1.01 0.11 0.38 0.36
2.0 2.15 11.27 6.60 1.00 0.06 0.28 0.36
2.5 2.20 11.35 6.46 0.97 0.04 0.28 0.36
3.0 2.23 11.43 6.33 0.95 0.02 0.15 0.36
3.5 2.26 11.51 6.20 0.93 0.01 0.12 0.36
4.0 2.28 11.57 6.11 0.92 0.00 0.09 0.36

Tabela E.8: Propriedades da estrela de massa maxima para a equagao
de estado com o octeto baridénico no modelo NLWM: massa méxima,
raio, densidade de energia central, densidade central, fracao de As e
a densidade que corresponde ao limiar de criacao dos As para varios
valores de Yo+ com Ypp = 1.0 fixo.
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NLWM - xou = 0.7 Octeto Baridnico

XorH Mmax R & ne YX Y[-CI nﬁim

- (Mg) (km) (fm*) (fm7¥) - - (fn7Y)
0.5 2.12 11.76 5.98 0.93 0.22 0.45 0.38
1.0 2.15 11.65 6.10 0.94 0.16 0.40 0.38
1.5 2.18 11.56 6.21 0.95 0.09 0.31 0.38
2.0 2.22 11.53 6.22 0.94 0.05 0.23 0.38
2.5 2.25 11.57 6.15 0.93 0.03 0.17 0.38
3.0 2.27 11.61 6.09 0.92 0.02 0.13 0.38
3.5 2.29 11.66 6.02 0.91 0.01 0.10 0.38
4.0 230 11.70 5.96 0.90 0.00 0.08 0.38

Tabela E.9: Propriedades da estrela de massa maxima para a equagao
de estado com o octeto baridénico no modelo NLWM: massa méxima,
raio, densidade de energia central, densidade central, fracao de As e
a densidade que corresponde ao limiar de criagao dos As para varios
valores de Yo+ com Ypp = 1.0 fixo.

NLWM - xon = 0.8 Octeto Baridnico
Xo*H Mmax R & ne YX Y[-CI nﬁim
M) ) (m) (@md)  L @m
0.5 224  11.83 5.84 0.90 0.14 0.33 0.42
1.0 225  11.78 5.90 0.90 0.11 0.26 0.42
1.5 226 11.74 5.94 0.91 0.07 0.23 0.42
2.0 228 11.73 5.95 0.90 0.04 0.18 0.42
2.5 230 11.72 5.92 0.90 0.02 0.13 0.42
3.0 231 11.76 5.89 0.89 0.01 0.10 0.42
3.5 232 11.78 5.86 0.89 0.00 0.08 0.42
4.0 232 11.80 5.84 0.88 0.00 0.06 0.42

Tabela E.10: Propriedades da estrela de massa méaxima para a equagao
de estado com o octeto baridénico no modelo NLWM: massa méxima,
raio, densidade de energia central, densidade central, fracao de As e
a densidade que corresponde ao limiar de criacao dos As para varios
valores de Yo+ com Ypp = 1.0 fixo.
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NLWM - xon = 0.9 Octeto Barionico
XorH Mmax R & ne YX Y[-CI nﬁim
0y () (fmh) (fmY) LT ()
0.5 231  11.88 5.75 0.88 0.07 0.20 0.47
1.0 231 11.87 5.76 0.88 0.05 0.18 0.47
1.5 232 11.86 5.77 0.88 0.03 0.15 0.47
2.0 232 11.85 5.77 0.88 0.02 0.12 0.47
2.5 2.33  11.85 5.77 0.88 0.01 0.09 0.47
3.0 2.34  11.86 5.76 0.87 0.00 0.07 0.47
3.5 234  11.86 5.75 0.87 0.00 0.06 0.47
4.0 234 11.86 5.75 0.87 0.00 0.05 0.48

Tabela E.11: Propriedades da estrela de massa méxima para a equagao
de estado com o octeto baridénico no modelo NLWM: massa méxima,
raio, densidade de energia central, densidade central, fracao de As e
a densidade que corresponde ao limiar de criacao dos As para varios
valores de Yo+ com Ypp = 1.0 fixo.

NLWM - Yoy = 1.0 Octeto Barionico

Xo*H Mmax R & ne Y/i YI-CI nﬁim

M) (m) (fm ) (%) - - (fm )
0.5 2.35 11.91 5.68 0.86 0.01 0.08 0.59
1.0 2.35 11.91 5.68 0.86 0.01 0.07 0.59
1.5 2.35 11.91 5.69 0.87 0.00 0.07 0.59
2.0 2.35 11.91 5.69 0.87 0.02 0.06 0.60
2.5 2.35 11.91 5.69 0.87 0.01 0.05 0.60
3.0 2.35 11.91 5.69 0.87 0.00 0.04 0.60
3.5 2.35 11.91 5.69 0.87 0.00 0.03 0.61
4.0 2.35 11.92 5.69 0.87 0.00 0.03 0.62

Tabela E.12: Propriedades da estrela de massa méxima para a equagao
de estado com o octeto baridénico no modelo NLWM: massa méxima,
raio, densidade de energia central, densidade central, fracao de As e
a densidade que corresponde aolimiar de criagdo dos As para varios
valores de Yo+ com Ypp = 1.0 fixo.
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NLWM - xon > 1.0 e qualquer Ys+p (com mésons estranhos)

MIII&X R 8(,' nc (fm_3) YX Y[i n/L\lm
Mo)  (km) (fm™)  (fm™3) - - (fm~7)
236 1194 566 086 000 000 _ 0.00

Tabela E.13: Propriedades da estrela de massa méaxima para a equagao
de estado com o octeto baridonico no modelo NLWM: massa méxima,
raio, densidade de energia central, densidade central, fragao de As e a
densidade que corresponde ao limiar de criacao dos As para Yoy > 1 €

XPH =1.0.
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APENDICE F - DEDUCAO DA EQUACAO DE ESTADO
MIT

Dada a lagrangiana do MIT e variando o campo espinorial ad-

junto ¥, temos

% :éZWq (iyud* —m) y, =0, (F.1)
q

que resulta na equagio de Dirac para o quark g [131, 132]

(0" —m) yy =0. (F.2)

A equagao adjunta é

W, (iyud* +m) =0. (F.3)

Multiplicando a equagao de movimento F.2 pelo campo adjunto ¥, e
a equacao F.3 adjunta pelo campo ¥, e somando os resultados, encon-

tramos uma lei de conservagao:

o (W, mwy) =0, (F.4)

isto é

a“jll =0, (F5)

onde j, é a quadricorrente. A solucao da equagao de Dirac foi obtida
e quantizada através das relagbes de comutacao no apéndice C. Aqui

expressaremos a solugao geral encontrada:
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&'

V(1) = TZ % [amu (7571) e—iEt+i%~z+b£lv (%,k) e+iEt—i%~x‘}
2
(F.6)

V@) Z\/i kx k A TR (}J) e—iEmk.z} .
(F.7)

onde az,, a.., by, e bl sdo coeficientes da expansdo de Fourier com
kA kA A

+
kA’
status de operador.

F.1 Tensor Energia-Momento

Agora que temos a solucao geral para a equagao de campo livre de
Dirac, retornemos a atencao aos observaveis fisicos. Isto é, a obtencao
da equagao de estado da matéria nuclear: densidade de energia, pressao,
densidade de particulas e densidade de nimero barionico. Um meio de

obtermos tal equacao de estado é através do tensor energia-momento,

0¥
v:;Wav%’—gguv’ (F8)

onde as coordenadas generalizadas ¢; serao representadas pelos campos

de matéria v e Y. O objeto guv é a métrica usual do espago-tempo:

1 0 0
0 -1 0
- F.9
=10 0 1 o (.9)
0 0 0 -1

Utilizando as definigoes acima e a densidade lagrangiana para férmions
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livres, obtemos

Ty = ivu Woy ¥ — [ (iyud" —m) w— B guv, (F.10)

onde introduzimos a constante de sacola B visando a aplicacao futura

no modelo sacolas. Portanto, usando a equacao de Dirac:

Tuv = iYWy W+ Bguy. (F.11)

Vamos definir duas contribuigoes para o tensor energia momento, uma

cinética T;‘i,“ =i, Yoy y e também uma contribuicao do campo de fundo

T;"f‘g = Bguv, portanto,

i ba,
Tuv =T + TS

E interessante explicitar as componentes de Tyy

€+B ki ko k3
k o1 —B o o
Tuy = 1 1 12 13 _ (F.12)
ky 021 o»n—B 023
k3 031 032 o33 —B

A quadridivergéncia do tensor momento-energia é
avT#v:/#. (F.13)

E possivel chegar em equagtes de continuidade envolvendo as com-
ponentes do tensor Tyy. Seja uma fonte de forgas dado por #, =
(7777), onde W representa uma velocidade em relacao a algum
referencial assumido. Os indices v sao fixados em F.13 pela regra da
soma. Verificamos, entao, a componente y = 0,

dTwo

7+Vi.Ti0 :qiuj5,~j, (F14)
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ou, ainda,
de —
E+V-k:7-7, (F.15)
e, para U =1,
Ty
Tll‘_FVjEj =d{i- (F16)
Explicitamente em termos das componentes do tensor energia-
momento,
dk;
7;+Vj6ij =i (F.17)

as equagoes acima sao tipicas equacoes de continuidade. A primeira
F.15 reflete que qualquer variacao temporal na densidade de energia que
flui através de uma superficie é compensada por um fluxo de momento
linear na superficie limitadora. O lado direito de F.15 diz também
que a causa de mudangas locais na densidade de energia do sistema é
devido a forgas externas. Para a equagao F.17 vale uma interpretacao
analoga, s6 que, desta vez, falamos de variagdo de momento no tempo
acompanhado de uma variacao no tensor stress (P;;).

O tensor de energia-momento de um fluido perfeito pode ser

escrito na forma [1, 133]

TﬂV:(£+p)“uuv_(P_B)guv- (F.IS)

Para um fluido estético, u, = (1,0,0,0) denota a velociadade do fluido

. . 2
no referencial de repouso do fluido, com u(z) =1le \7\ =0,

(Too) = (€+ p) ug — (p — B) goo- (F.19)

A expressdo tem uma aplicacdo geral, mas s6 é exata para o caso do
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“gas ideal”. E também exata para qualquer fluido dito “perfeito”, no
sentido em que nao haja condugao de calor ou viscosidade. Portanto,
no referencial de repouso do gas, nao pode haver cisalhamento. Assim,
o tensor stress deve ser diagonal e com todos os elementos idénticos,
caso contrario, uma rotacao no referencial pode fazer aparecer tensoes

de cisalhamento [133]. Logo,

(Too) = € +B, (F.20)

2
(Ti) = (e+p) [@]" = (p—B) g (F.21)
A pressao é obtida a partir da expressao

% (Ty) = p—B. (F.22)

A estrutura matricial do tensor energia-momento para um fluido esta-

tico pode ser expressa da seguinte forma:

£+B 0 0 0
0 —-B 0 0
Ty = P . (F.23)
0 0 p—B 0
0 0 0 p—B
O operador hamiltoniano da teoria quantizada de Dirac é dado pelo

valor esperado do operador diferencial Hp = o - (—iV) + Bm:

H= / dxy’ (X,1)Hpy (%,1), (F.24)

mas, pela equagao de movimento de Dirac,

Hpw (3,1) = [0+ (=) + Bm] v/ (%1) = idoy (R.1). (F.25)
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concluimos que
A=i / Pyt (71) o (71). (F.26)

Em termos do tensor energia-momento,
A= / ST — | / Pyt (71) oy (71). (F.27)
A densidade de ntimero barionico é conservada pela equagao F.5,

P =y, (F.28)

e o operador nimero bariénico é calculado por
N= /d3xj0 = /d3xl/1+l//. (F.29)

O operador momento é calculado pelo valor esperado

P =i / Pyt (70 Vy (71). (F.30)

Nosso objetivo final é calcular varias quantidades fisicas macros-
cépicas importantes para matéria estelar. A pressao, a densidade de
energia e a densidade barionica. J4 vimos que o operador hamiltoniano
estd relacionado a densidade de energia e o operador numero, a den-
sidade de particulas. Podemos calcular ainda o operador momento e
utiliza-lo para obter uma forma operatorial para a pressao. Para reali-
zar todo este trabalho, primeiro devemos calcular os operadores F.27,
F.29 e F.30, utilizando F.6 e F.7. Devemos utilizar também as relacoes
de ortogonalidade para os epinores u, u’, v e v das equacdes C.54 e C.54
e a funcdo delta de Dirac. Apresentaremos aqui os principais resultados
em termos dos operadores de criagao e destruicao de particulas e an-
tiparticulas. Os resultados estao expressos em termos do ordenamento
normal, isto é, os operadores de aniquilagao ay, e by, estdao disposto

sempre a direita. Este ordenamento é alcangado através da relacao de
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anticomutagao dos operadores criacao e aniquilagao. Para o vacuo da
teoria livre |0), segue que ap, |0) =0 e também by, [0) = 0. O orde-
namento normal leva ao surgimento de um termo divergente que deve
ser cancelado pelo contratermo o< Y7, (0]0). Os operadores, niimero ba-

ridnico, hamiltoniano, momento e pressao sao dados respectivamente

por
—~ 1 X .
_ i i
N=3 Y (AﬁAﬁ —BﬁBﬁ) , (F.31)
Ak
51 t t
A=y LE® (AﬁAﬁ +BﬁBﬁ) , (F.32)
Ak
U R
_ f i
F=y Lk (AﬁAﬁ +BﬁBﬁ) : (F.33)
Ak

e também a pressao na forma de operatorial

11 K2 i ¥
P=3v L (E(k)) (A5 2407 +B,2B,7). (F:34)
Ak

lembrando a seguinte relagao

E (k) =1/ |7|2 +m?. (F.35)

Vamos considerar a matéria em questao no seu estado funda-
mental. No estado fundamental, temos uma esfera de Fermi com todos
os niveis preenchidos com férmions até o nivel de Fermi. O momento
maximo que um férmion pode assumir é denotado por kp. Como os
quarks sao férmions, eles nao podem estar todos no estado de mais
baixa energia, pois obedecem ao principio de exclusao de Pauli. As-
sim, sendo |®g) o vetor de estado que representa o estado fundamental,

podemos escrever
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by, |®o) =0 para todo Ikl (F.36)
az,|®o) =0 para todo k| > kr, (F.37)
a£1|<1>0> =0 paratodo [k| <k, (F.38)
a%/lamkbo) =0 para todo [k| < k. (F.39)

Para obtermos as quantidades fisicas para matéria degenerada,
basta calcular os seguintes valores esperados no estado fundamen-
tal: (Do|H|Dy), (Po|N|Dg) e (Po|p|Po). Devemos tomar o seguinte

limite

‘1/%—> (27:;3 - / &, (F.40)
onde a soma em A é substituida pelo fator de degenerescéncia de spin 7.
Mostraremos os resultados adiante quando tratarmos da equagao de es-
tado em temperatura zero. Tratando-se de prétons, néutrons e léptons
no estado fundamental temos apenas a degenerescéncia de spin com
duas possibilidades “up” e “down”, logo ¥ =2, mas, no que diz respeito
aos quarks, além da degenerescéncia de spin, temos a degenerescéncia

de cor (vermelho, azul e verde), portanto, o fator é y=3 x 2.

F.2 Termodinamica

Nesta secao, expressaremos a equacao de estado do modelo de
gas Fermi. Discutiremos também sobre o papel da constante de sacola
na equacgao de estado. A matéria de quarks considerada nesta secao
possui trés sabores de quarks, u, d e s, e as propriedades globais do gas,
isto é, a pressao total ou a densidade de energia total é dada pela soma

das pressoes parciais devido a cada sabor de quark presente no sistema.
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A constante de sacola aparece na equagdo de estado como um termo
adicional na densidade de energia total dos quarks e na pressao total.
No caso da pressao, a constante de sacola é entendida como uma con-
tribuicao negativa. Vamos mostrar o grande potencial termodinamico

em duas partes
Q(T,V,u) = Q" +QV. (F.41)

O primeiro termo é devido a contribuigao cinética dos quarks e o se-

gundo é devido a constante de sacola. Desta forma, ficamos com

QN (T, V,u) = —%m.@” (F.42)

QY =BV. (F.43)

onde a funcdo de partigdo canodnica é definida por
¥ =Tr {e_ﬁ(ﬁ —uN) } : (F.44)
e N é o operador niimero e B=1/T. E vélida a seguinte relacao termo-

dinamica

Q=—pV. (F.45)

Devemos tomar o trago da grande funcao de partigao (ver expressao

(F.44)). Os operadores que aparecem na exponencial tem a seguinte

forma:
~ 1 .
— 2 2 T
A= Y Vietm {AﬁAﬁ +BﬁBﬁ}, (F.46)
Ak
€
- .
N=2 X% (AﬁAﬁ —BﬁBﬁ) (F.47)
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Esses operadores sao diagonais na base de autoestados do operador

para particulas e antiparticulas

il _
Az AL ‘”7A> =N ’”?z>
3%1377L ‘ﬁ71> =np, ’ﬁ7l>’ (F.48)

Vamos calcular o potencial termodinamico tomando o trago dos opera-
dores na base dada por F.48. Antes, vamos utilizar a representacao de
numeros de ocupacgao, onde a base de estados de particulas independen-
tes em fungao do ndmero de ocupacao de particulas (r;) e antiparticulas

(7;) no estado i pode ser escrita como

{n7l}z{n1,n2,n3,...nm} (F.49)

={n;}, i=1,2,...,00. (F.50)
A grande funcdo de particao é dada por

o :HZ (nilexp{—B (Ei — u)n;} |n;) x

i p
<I1Y. (7| exp {—B (E;+u)7;} 7)) (F.51)
J ﬁj
Existem apenas dois valores para o nimero de ocupacao para férmions
ni, n; = 0,1. Entéo, a funcdo de particao fica

Z=ITHOIT0) + (Hexp{=p (£ — )} 1)} x

XI;I{<0|1|0>+<1|e><P{*l3 (Ej +1)} 110}
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ou, ainda,

¥ :11{1 +e*ﬁ(57*“)}n {1 +e*ﬁ(‘f}‘“‘)} . (F.52)

J

O potencial termodindmico agora tem a seguinte forma:
1 1
Q= —EZIn{l +ePEIY BZln{l +ePEL (F53)
i J

Tomando o limite em que a soma sobre todos os estados i (j) se torna

a integral

4%
Zi:—> 2T / &k, (F.54)

ficamos com

0n gt [an{ire He e {ise )]s

Levando em consideragao a contribuicao de cada quark podemos escre-
ver

B 5 {1 b

(F.56)

onde g =u ,d e s e a energia do quark é dada por E = ,/k2—|—m§. 0]

nimero médio de quark g é dado por

2Q

Nq<) , (F.57)
Il TV

derivando

14 | |
A (;/1)3 /d3k {1+eﬁ(Eruq)} - {1+eﬁ(Eq+uq)} - (F.58)
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