Dissertacao apresentada a Pro-Reitoria de Pés-Graduacao do Instituto
Tecnolégico de Aeronautica, como parte dos requisitos para obtencao do
titulo de Mestra em Ciéncias no Programa de Poés-Graduacao em Fisica,

Area de Fisica Nuclear.

Iolanda dos Santos Farias

ANALISE DA ESTABILIDADE DE ESTRELAS
HIBRIDAS MODELADAS COM O MODELO
NAMBU-JONA-LASINIO SU(3)

Dissertacao aprovada em sua versao final pelos abaixo assinados:

chn& Mms

Prof. Dr. Pedro Henrique Ribeiro da Silva Moraes

Orientador

Prof. Dr. César Henrique Lenzi

Coorientador

Prof. Dr. Pedro Texeira Lacava

Pro-Reitor de Pés-Graduagao

Campo Montenegro
Sao José dos Campos, SP - Brasil
2019



Dados Internacionais de Catalogacao-na-Publicagao (CIP)
Divisao de Informacgao e Documentagao

Farias, Iolanda dos Santos

Anilise da Estabilidade de Estrelas Hibridas Modeladas Com O Modelo Nambu-Jona-Lasinio
SU(3) / Iolanda dos Santos Farias.
Sao José dos Campos, 2019.

65f.

Dissertacao de Mestrado — Curso de Fisica. Area de Fisica Nuclear — Instituto Tecnolégico de
Aerondutica, 2019. Orientador: Prof. Dr. Pedro Henrique Ribeiro da Silva Moraes. Coorientador:
Prof. Dr. César Henrique Lenzi.

1. Estrelas. 2. Matéria de quark. 3. Estabilidade. 4. Fisica estelar. 5. Astrofisica. 6. Fisica
nuclear. I. Instituto Tecnolégico de Aerondutica. II. Titulo.

REFERENCIA BIBLIOGRAFICA

FARIAS, Iolanda dos Santos. Analise da Estabilidade de Estrelas Hibridas
Modeladas Com O Modelo Nambu-Jona-Lasinio SU(3). 2019. 65f. Dissertagao
de Mestrado — Instituto Tecnoldgico de Aerondutica, Sao José dos Campos.

CESSAO DE DIREITOS

NOME DA AUTORA: Iolanda dos Santos Farias

TITULO DO TRABALHO: Andlise da Estabilidade de Estrelas Hibridas Modeladas Com O
Modelo Nambu-Jona-Lasinio SU(3).

TIPO DO TRABALHO/ANO: Dissertagao / 2019

E concedida ao Instituto Tecnolégico de Aeronautica permissao para reproduzir copias
desta dissertacao e para emprestar ou vender copias somente para propositos acadéemicos
e cientificos. A autora reserva outros direitos de publicacdo e nenhuma parte desta
dissertacao pode ser reproduzida sem a autorizagao da autora.

Iolanda dos Santos Farias
Vila das Acacias, 50
12.228-901 — Sao José dos Campos—SP



ANALISE DA ESTABILIDADE DE ESTRELAS
HIBRIDAS MODELADAS COM O MODELO
NAMBU-JONA-LASINIO SU(3)

Iolanda dos Santos Farias

Composicao da Banca Examinadora:

Prof. Dr. Rubens de Melo Marinho Filho Presidente - ITA
Prof. Dr.  Pedro Henrique Ribeiro da Silva Moraes Orientador - ITA
Prof. Dr. César Henrique Lenzi Coorientador - ITA
Prof. Dr. José Carlos Neves de Aratjo Membro Externo - INPE
Prof. Dr. Odilon Lourengo da Silva Filho Membro Interno - ITA

ITA



Aos meus pais, Rosivania e José Carlos,
por terem feito de mim o que sou hoje. A
memoria dos meus avos Manoel e Luiz.
A meméria de minha bisavo, Marina. E
a Jociele, por quem e para quem tento

ser uma pessoa melhor a cada dia.



Agradecimentos

Na finalizacao desta importante etapa de minha vida académica, gostaria de fazer

meus singelos agradecimentos:

Aos professores Pedro Henrique Ribeiro da Silva Moraes e César Henrique Lenzi, que

com suas orientacoes me auxiliaram na elaboracao deste trabalho.

Aos professores Odilon Lourenco e Mariana Dutra por disponibilizarem os dados que

constituiram as partes hadronicas das estrelas que foram aqui modeladas.

A todo o pessoal do Programa de Pds-Graduacao em Fisica por todo o aprendizado

que me possibilitou crescer tanto académica quanto pessoalmente.

Aos novos amigos que fiz durante essa jornada, e aos amigos de sempre, por toda

amizade e apoio.

Aos meus familiares, em especial meus trés queridos e amados irmaos Ivo, Ione e
Matheus.

Ao dignissimo colega Matheus Senna de Oliveira, que muito me ajudou na reta final
deste trabalho.

Ao CNPq (Conselho Nacional de Desenvolvimento Cientifico e Tecnolégico) pela bolsa

de estudos que possibilitou a realizacao deste trabalho.



“All in all it's just another brick in the wall.”
— PINK FLOYD



Resumo

A matéria ordinaria é formada por barions e estes, por sua vez, sao compostos por quarks
que estao confinados em seus interiores. Entretanto, é previsto teoricamente que se a
matéria barionica for comprimida em densidades suficientemente altas, ela vai sofrer uma
transicao de fase para um plasma de quarks e glions, chamado de matéria estranha. Se
absolutamente estavel, esse plasma seria o estado fundamental da matéria, e poderia dar
origem a objetos compactos, como as estrelas estranhas e hibridas, por exemplo. Este
trabalho tem como objetivo principal estudar a estabilidade de estrelas hibridas dentro
do modelo Nambu-Jona-Lasinio SU(3), que é uma teoria efetiva comumente usada para
estudar a matéria de quarks, a fim de ajudar a elucidar a questao da estabilidade da

matéria estranha dentro dessas estrelas.



Abstract

Ordinary matter is made up of baryons and these, in turn, are composed of quarks that
are confined in their interiors. However, it is theoretically predicted that if the baryonic
matter is compressed at sufficiently high densities, it will undergo a phase transition to a
quark and gluon plasma, called strange matter. If absolutely stable, this plasma would be
the fundamental state of matter, and could give rise to compact objects, such as strange
and hybrid stars, for example. This work aims to study the stability of hybrid stars
within the Nambu-Jona-Lasinio SU(3) model, which is an effective theory commonly used
to study the matter of quarks, in order to help elucidate the stability issue of strange

matter within these stars.
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1 Introducao

Atualmente, a fisica da matéria densa é pobremente entendida. Simulagoes de QCD
(Quantum Chromodynamics) na rede estao restritas ao setor de temperatura finita e
potencial quimico quase nulo, pois, problemas para manipular sistemas com densidades
barionicas diferentes de zero nao foram ainda superados. As estrelas de néutrons (EN) sao
os objetos mais densos conhecidos no universo e , por isso, sao os laboratérios naturais
para o estudo da matéria fria e densa, uma vez que essas estrelas possuem densidades
centrais acima da densidade de saturacao nuclear, condi¢oes que sao, até o momento,
inacessiveis em experimentos terrestres de alta energia. Dessa forma, os estudos sobre
as ENs contribuem, assim, para o direcionamento de pesquisas em fisica nuclear e de

particulas.

As ENs nao sao compostas s6 de néutrons, e nem apenas de matéria hadronica (MH)
nao interagente. Quais particulas existem e quais sao as suas propriedades coletivas nao
sao conhecidas com precisdo para prever a equagao de estado (EdE) para a matéria que
compoe esses objetos, uma vez que ha intimeras incertezas sobre o comportamento da
interacoes nuclear forte no regime de alta densidade que deve existir em seu interior.
Portanto, essas estrelas sao importantes janelas de estudos para se desvendar o compor-
tamento da matéria ultra-densa. Uma maneira de elucidar essa questao é obter restrigoes
no espaco de parametros permitidos para uma dada EdE que condizem com as medidas

das propriedades observacionais desses objetos.

As propriedades observacionais das ENs fornecem um forte teste direto da EdE da
matéria que a compoe, uma vez que essa equacao é determinada pela fisica das interacoes
entre as particulas que constituem essa estrela. Entre essas propriedades se destaca a
relacao massa-raio, pois, obter essa relacao seria obter a EdE ou, pelo menos, excluir
alguns modelos propostos. Na verdade, além de encontrar uma EdE que seja compativel
com as observagoes do diagrama massa-raio, hd também uma série de fenomenos que
devem ser explicados, pois toda a fenomenologia dos pulsares deve ser compreendida e

explicada por qualquer modelo que queira descrever a estrutura dessas estrelas.

Na regiao de altas densidades e baixas temperaturas é esperada uma transicao de fase

(TF) de primeira ordem da MH para um plasma de quarks e glions desconfinados na
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forma da chamada matéria estranha (ME). Se absolutamente estavel, esse plasma seria
o estado fundamental da QCD, e abriria a possibilidade para a existéncia de toda uma
gama de objetos contendo-a em seu interior, como as chamadas estrelas estranhas (EE) e
hibridas (EH), por exemplo. Por isso, a enorme importancia de se estudar esses objetos,
que é a maior motivagao deste trabalho. Na verdade, a proposta de que essa matéria,
em vez da matéria nuclear (MN) ordindria, deva ser o estado fundamental da QCD em
um numero de barions finito ja é mais que suficiente para merecer estudos por si so,

independente de qualquer implicacao astrofisica subjacente.

A TF hadrons-quarks ainda carece de descricao tedrica. Pois, devido as altas incertezas
que existem nessa parte do diagrama de fases da QCD, ainda nao é possivel prever com
exatidao o ponto em que essa transicao ocorre e nem, consequentemente, se as densidades
encontradas no interior de uma EN sao suficientes para que ela ocorra. Dessa forma, tem
sido empregada a construgao de uma TF com modelos separados paras as fases hadronica
e de quarks. Esta também sera a metodologia adotada para modelar as configuracoes

hibridas que serao estudadas neste trabalho.

Entre os modelos que surgiram na literatura para descrever a matéria de quarks se
destaca o modelo de Nambu-Jona-Lasinio (NJL), que é uma teoria efetiva que consegue
descrever algumas das propriedades fundamentais da QCD. Dessa forma, a aplicacao desse
modelo em densidades finitas, onde atualmente nao existem simulagoes confiaveis de QCD
na rede, pode ser considerada como um passo além dos modelos fenomenolégicos do tipo
sacola em direcao a uma abordagem dinamica dos efeitos nao perturbativos da matéria
de quarks (MQ) (KLEVANSKY, 1992), (HATSUDA; KUNIHIRO, 1994), (BUBALLA,
2005). Esse vai ser o modelo que serd aqui utilizado, em sua versao SU(3), para se estudar
a estabilidade da ME no interior das configuracoes hibridas, sendo este o principal objetivo

deste estudo.

O presente texto estd organizado da seguinte forma: no capitulo 2 é apresentada a
hipétese da ME, para isso é feita uma breve abordagem sobre o modelo padrao (MP) das
particulas elementares, sobre as principais caracteristicas desse tipo de matéria, e como
o interior de uma EN é o ambiente propicio para a sua formacao. No capitulo 3 sao
apresentadas as partes hadronicas e de quarks que vao compor as EdEs hibridas, bem
como, sera delineada a construcao que sera usada para modelar a TF entre essas duas
fases. No capitulo 4, a primeira secao traz a andlise do papel do acoplamento vetorial
entre os quarks tanto para a estabilidade quanto para a obtencao de configuragoes hibridas
massivas; ja a segunda secao trata da relagao massa-raio dessas estrelas; por sua vez, a
terceira secao desse capitulo discute a importancia da introducao de uma constante de
sacola nos modelos hibridos a fim e obter configuragoes estaveis dentro do modelo NJL.

Por fim, o capitulo 5 traz as conclusoes que foram obtidas através deste estudo.



2 Matéria Estranha

2.1 Particulas Elementares

2.1.1 Particulas Elementares: Uma Breve Histoéria

A ideia de que existem particulas elementares a partir das quais toda a matéria é
formada nao é recente, ela remonta a Grécia antiga. A Escola Atomistica grega foi iniciada
pelo filésofo Leucipo, em meados do século V a.c, e teve continuacao com seu discipulo
Demécrito. Essa escola supunha que a matéria seria constituida por dtomos (do grego,
“a” significa nao; “tomos” significa parte), que seriam particulas indivisiveis, indestrutiveis,
imutaveis, feitas da mesma substancia nas formas e tamanhos. Contudo, durante toda a
Idade Média, a ideia do atomo ficou praticamente adormecida. Somente em 1808, com
o trabalho do quimico inglés John Dalton, essa ideia ressurgiria. No modelo atomico
proposto por Dalton, a matéria seria formada por atomos que seriam esféricos, macicos,

indestrutiveis e indivisiveis, e cada elemento seria formado por um tipo de atomo.

Ja com a descoberta dos elétrons em 1897 por J. J. Thomson, o modelo de atomo de
Dalton ja se mostrava incorreto. Além dessa descoberta de Thomson, aconteceram outras
no inicio do século XX que mostraram que o atomo nao era uma entidade indivisivel:
em 1911, Ernest Rutherford apresentou o atomo nuclear; e em 1932, James Chadwick
descobriu o néutron. Entretanto, a ideia de que existiam particulas fundamentais perma-
neceu. Até a década de 1930, pensava-se que elétrons, prétons, néutrons e fétons eram
essas particulas. Contudo, mais uma vez esse conceito teve que ser alterado, tanto pela
descoberta do pésitron, ainda em 1932, quanto pelo advento dos aceleradores de particulas
de alta energia a partir da década de 1950 que permitiu a descoberta de inimeras outras

particulas subatomicas.

N4 década de 1960, o nimero de particulas ditas elementares e de suas anti-particulas
(previstas pela teoria quantica relativistica de Paul Dirac) era tao grande que os fisicos
comegaram a classifica-las. Uma das formas mais convenientes de classificar essas parti-
culas é através das quatro interacoes fundamentais da natureza: interagao nuclear forte,

interacao eletromagnética, interacao nuclear fraca e interagao gravitacional. Toda e qual-
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quer forca da natureza pode ser compreendida através dessas quatro interacoes que, de

uma forma geral, apresentam as seguintes caracteristicas (NAGASHIMA, 2010):

e Interagao nuclear forte (ou interagdo forte, apenas)- é a mais intensa das quatro
interagoes. E uma interagao de curto alcance, apenas atuando em distancias da
ordem do femto, 10~m, ou seja, em distancias da dimensao do nticleo atomico. Tal
forga é a responsdvel pela coesao dos nicleons (prétons e néutrons) que constituem

os nucleos dos atomos;

e Interacao eletromagnética- E a segunda em intensidade. E uma interacao de longo
alcance, responsavel pela forca entre as particulas carregadas, e por manter o elétron

em torno do nucleo;

e Interagao nuclear fraca (ou forga fraca, apenas)- também é uma interagao de curto
alcance. E menos intensa que as duas interacoes anteriores, sendo a responsavel por
alguns processos de decaimentos nos quais um tipo de particula se transforma em

outro;

e Interacao gravitacional- é a mais fraca das interacoes, s6 sendo apreciavel para
corpos de massas astronomicas. Assim como a interacao eletromagnética, possui

longo alcance. Contudo, é desprezivel no mundo das particulas elementares.

Como algumas particulas s6 sentem algumas dessas interacoes, elas se mostram, de
fato, um meio conveniente para classificad-las. De uma forma geral, todas as particulas que
interagem através da forga forte sdo chamadas de hadrons (por isso essa interagao também
pode ser referida como for¢a hadronica). As particulas que nao interagem através da forga
forte, mas interagem através da forca fraca, sao chamadas de 1éptons. Estes ultimos sao
sub-divididos em trés geracoes: os léptons associados ao elétron, o elétron e o neutrino
do elétron; os léptons associados aos mions, o mion e o neutrino do mion; e os léptons
associados aos taus, o tau e neutrino do tau. Além disso, a cada lépton corresponde
um anti-lépton. Ja os hadrons, por sua vez, sao classificados em: barions, que possuem
spin semi-inteiro sendo, portanto, férmions que obedecem ao principio de exclusao de
Pauli (PEP) que estabelece que ndo podem existir, dentro de um mesmo estado quantico,
dois férmions idénticos; mésons, que possuem spin nulo ou inteiro sendo, entao, bdsons
que nao obedecem ao PEP e podem, dessa forma, existir em qualquer nimero em um

estado quantico dado. Também a cada hddron corresponde um anti-hadron (HALSEN;

MARTIN, 1984).

Atualmente, o termo particula elementar é usado para designar particulas pontuais sem
estrutura interna, ou seja, que nao sao compostas por entidades mais elementares. Nesse
sentido, os léptons sao de fato considerados particulas fundamentais, pois nao apresentam

estrutura interna, e s6 se apresentam como sistemas isolados, isto é, nao se encontram
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dois ou mais léptons ligados por alguma forca formando uma particula maior. Entretanto,
o mesmo nao se pode dizer dos hadrons. Experimentos denominados de espalhamentos
ineldsticos profundos, nos quais o espalhamento de particulas de alta energia (normalmente
elétrons ou neutrinos, com energias no intervalo de 15 a 200GeV') por um nicleon revelam,
a partir da analise das particulas que sofrem grandes desvios a grandes angulos, a presenca
de particulas de dimensoes muito menores do que as do nicleon; esses experimentos sao
analogos aos experimentos de espalhamento de particulas alfa realizados por Rutherford,
onde a presenca de um pequeno nicleo podia explicar os grandes desvios sofridos por
essas particulas ao colidirem com os atomos do alvo utilizado nesse experimento. Assim,
conclui-se que os hadrons eram formados por entidades menores nao sendo, portanto,
particulas fundamentais (DAS; FERBEL, 2003), (NAGASHIMA, 2010).

Em 1964, os fisicos Murray Gell-Mann e George Zweig, propuseram o modelo de
quarks. Segundo esse modelo, todos os hadrons sao formados por combinacoes de dois ou
trés particulas consideradas elementares, denominadas quarks. Os quarks possuem um
carga fraciondria, e todos possuem spin 1/2; ou seja, sdo férmions. Os barions sao for-
mados por trés quarks, enquanto os mésons sao formados por um par quark e anti-quark.
Os quarks apresentam-se em seis tipos, denominados sabores, sdo eles: up, (u); down,
(d); strange, (s); charm, (c); bottom, (b); e top, (t). Esses seis quarks, juntamente com
seus respectivos anti-quarks, sdo considerados particulas fundamentais (DAS; FERBEL,
2003),(NAGASHIMA, 2010).

2.1.2 O Modelo Padrao das Particulas Elementares

O MP, desenvolvido nos anos 1970, é hoje a teoria oficial das particulas elementares.
Nesse modelo, as particulas fundamentais sao os seis léptons e suas anti-particulas, e os
seis quarks e seus anti-quarks. Onde, as forcas fraca e eletromagnética sao descritas de
forma unificada através de uma interacao mais fundamental, a interacao eletrofraca, e
a interagao forte é descrita pela QCD. O MP traz uma visao moderna do conceito de
forca, em que as forgas entre as particulas surgem de campos que estao associados a
troca (emissao e absorgao) de particulas que sdo as mediadoras dessas interagoes. Nesse
modelo, esses mediadores sao chamados bdsons de calibre, que sao os quanta dos campos.
Cada uma das quatro interacoes bdsicas tem sua particula mediadora: os quanta de
campo mediadores da forga forte sao conhecidos como glions; o féton é considerado o
boson de calibre da forga eletromagnética; a forga fraca, por sua vez, é idealizada como
sendo mediada por trés particulas denominados bésons vetoriais, os bésons W+ e W™ que
possuem carga elétrica, e o béson neutro Z%; por fim, o quantum associada & interacao
gravitacional é o graviton, contudo, ele ainda nao foi observado. Bem como, ainda nao

existe uma teoria quantica de campo para a interagao gravitacional e, consequentemente,
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TABELA 2.1 — Propriedades Bésicas dos Bésons Mediadores do Modelo Padrao

Interacao Boésons Mediadores | Carga de Atuacao | Particulas Envolvidas
Forte Glaons Cor Quarks e glions
Eletromagnética | Fotons Elétrica Eletricamente carregadas
Fraca Bésons vetoriais Sabor Quarks e 1éptons
Gravitacional Graviton Massa Todas

a forca gravitacional ainda nao faz parte do MP.

Dentro do MP tem-se que uma particula sé fica sujeita a uma determinada interagao
se ela possuir a carga associada a essa forca: a carga associada a forca forte é a “cor”; a
carga da forca eletromagnética é a carga elétrica; a carga de “sabor” esta associada a forca
fraca; e a massa seria a “carga” da forga gravitacional. A Tabela 2.1 traz algumas das
principais caracteristicas dos bésons mediadores do modelo padrao. A partir dela pode-se
observar uma caracteristica importante, os glions, que medeiam a forca forte, possuem
carga de cor e, consequentemente, podem sentir a prépria forca que eles medeiam, ou
seja, eles podem exercer forca uns sobre os outros. Tal caracteristica dos glions é um
fato que esta relacionado com o fendmeno do confinamento dos quarks. A QCD considera
que é impossivel obter quarks isolados, eles estao sempre unidos formando os barions e os
mésons, nunca livres. Isso é explicado acreditando-se que a interacao forte entre os quarks
seja atrativa e aumente com a distancia, diferentemente das outras trés forcas. Assim,
quanto mais se tenta separar dois quarks, mais energia sera necessaria para separa-los e,
dessa forma, essa energia potencial fornecida ao sistema aumenta favorecendo a criagao de
um par quark e anti-quark, e o sistema original permanece unido. Isso é conhecido como a

propriedade de confinamento dos quarks. Para mais detalhes sobre o MP, recomenda-se as
leituras de (HALSEN; MARTIN, 1984), (DAS; FERBEL, 2003), (NAGASHIMA, 2010).

De acordo com a QCD, toda a MH consiste basicamente dos seis sabores de quarks
e seus anti-quarks interagindo através da forca forte com a mediacao dos glions. Na
verdade, a interagao forte é subdividida em duas partes: a fundamental, ou interacao de
cor, que é responsavel pela forca exercida por um quark sobre outro, e que é mediada
pelos glions; a residual, que é responsavel pela forca entre os nticleons de cor neutra,
essa forca é devida as interagoes fortes residuais entre os quarks com carga de cor que
constituem os nicleons, e pode ser observada como sendo mediada pela troca dos mésons
pi (HALSEN; MARTIN, 1984). A carga de cor da forga forte é uma propriedade que
foi criada para resolver o problema da violacao do PEP no nivel dos quarks relacionada
a um resultado, com bases experimentais, de que os quarks s6 se encontram em grupos
formando estados ligados de cor neutra (ou branca). Assim, postulou-se que os quarks
s6 podem se apresentar em trés cores diferentes: red (r), blue (b), e green (g). Contudo,
essa propriedade é apenas um novo grau de liberdade intrinseco que foi postulado por
necessidade e de forma arbitraria (DAS; FERBEL, 2003). Aos anti-quarks se associam
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naturalmente as anti-cores. A aplicacao do principio de neutralidade de cor aos hadrons
implica que os trés quarks que compoem um barion tém de ser de cores diferentes, de modo
a formarem uma combinac¢ao neutra de cor; ja os mésons, possuem seus pares quark e
anti-quark de cores opostas de forma a também serem de cor branca. Todas as particulas

da natureza sdo formadas por combinagoes de quarks neutras de cor (CHODOS et al.,

1974b), (CHODOS et al., 1974a), (JOHNSON, 1975).

2.2 Matéria Estranha

2.2.1 Leis de Conservacao

Grandezas conservadas sao aquelas que tém o mesmo valor antes e depois de uma
reacao. Existem grandezas que sao conservadas em reagoes com relacao a uma dada
interacao, mas que sao violadas por outras. As leis de conservacao que qualquer processo
fisico respeita independentemente de qual interacao esta envolvida sao as conservagoes:
da energia, dos momentos linear e angular, da carga elétrica, e dos niimeros barionico e
leptonico. No MP, cada quark tem um niimero bariénico 1/3. Assim, a grandeza aditiva
nimero barionico, B, é obtida atribuindo a cada hadron a soma dos niimeros barionicos
dos seus quarks constituintes: como cada méson é formado por um par quark e anti-quark,
seu numero barionico é nulo, B = 0; ja os barions, que sao compostos por trés quarks,
possuem numero barionico igual a unidade, B = 1. A cada lépton tem-se associado
um numero leptonico da sua familia igual a unidade. A lei de conservacao do nimero
leptonico, L, afirma que, em cada reacao, o nimero leptonico de qualquer familia ou
geragao se conserva separadamente (DAS; FERBEL, 2003).

Na natureza existe uma maxima de que se uma reacao pode ocorrer, ela vai ocor-
rer. Entao, para explicar porque algumas reacoes ocorrem e outras nao, sao propostas
novas propriedades e novas regras de conservagao. Foi nesse contexto que a propriedade
estranheza foi proposta por M. Gell-Mann e K. Nishijima, em 1952, para compreender
porque a criacao de kaons e hiperons sempre se dava aos pares, e nunca isoladamente,
mesmo quando todas as demais leis de conservacao eram atendidas. Devido a esse com-
portamento, essas particulas foram chamadas de estranhas, e a elas foi associada uma
nova propriedade, a estranheza. A grandeza aditiva conservada estranheza, S, do ponto
de vista do modelo dos quarks, é obtida acrescentando, por convencao, o valor S = —1,
sempre que tiver um quark strange na composicao de um barion ou méson. A estranheza,
contudo, nao ¢ uma grandeza que se conserva em toda reagao, ela é conservada nas reagoes
sob as interagoes forte e eletromagnética, mas pode ser violada nas reacoes sob a intera-
cao fraca. Nesse sentido, tem-se que se essa grandeza nao for conservada, entao a reagao

ocorre sob a acao da forca fraca. Onde, observa-se que nas reacoes e decaimentos que
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TABELA 2.2 — Propriedades dos Quarks

Quark | Carga Elétrica | Numero Barionico | Numero Leptonico | Estranheza

Up 2/3e 1/3 0 0

Down | -1/3e 1/3 0 0

Strange | -1/3e 1/3 0 -1

Charm | 2/3e 1/3 0 0

Top 2/3e 1/3 0 0

Bottom | -1/3e 1/3 0 0

TABELA 2.3 — Propriedades dos Léptons

Lépton Carga Elétrica | Numero Barionico | Numero Leptonico | Estranheza
Elétron -e 0 1 0
Neutrino do elétron | 0 0 1 0
Mion -e 0 1 0
Neutrino do mion | 0 0 1 0
Tau -e 0 1 0
Neutrino do tau 0 0 1 0

ocorrem através das interacoes fracas, a estranheza pode variar de AS = £1 (HALSEN;
MARTIN, 1984), (DAS; FERBEL, 2003), (NAGASHIMA, 2010).

As Tabelas 2.2 e 2.3 trazem algumas propriedades importantes dos quarks e dos 1ép-
tons, respectivamente. Como para cada particula se associa uma anti-particula com
mesma massa e spin, mas com grandezas que possuem um sinal (como os nimeros bario-
nico e leptonico, a carga elétrica e a estranheza, por exemplo) com mesmo médulo que sua
particula, porém com o sinal oposto, tem-se que para se obter essas grandezas para as anti-
particulas, basta inverter os sinais dessas grandezas em relagao aos das correspondentes

particulas.

2.2.2 O Estado Fundamental da Matéria

Na secao anterior, viu-se que a QCD prevé que nao se pode observar quarks livres
devido ao fendmeno de confinamento de cor. Contudo, de acordo com o modelo de sacola
do MIT (Massachusetts Institute of Technology), quando as distancias entre os quarks
sao muito pequenas, eles se comportam como se estivessem livres, sem interagirem entre
si. Esse comportamento é chamado de liberdade assintética (CHODOS et al., 1974b),
(CHODOS et al., 1974a), (JOHNSON, 1975). A liberdade assintética é prevista para
ocorrer a pressoes, ou densidades, suficientemente altas, nas quais as distancias entre os
quarks sejam extremamente pequenas. Isto ocorre pois, da QCD tem-se que os glions
acoplam-se aos quarks com uma intensidade medida pela chamada constante de acopla-

mento, «.. Essa constante, de acordo com o modelo de sacola, decresce para distancias
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muito pequenas de separacao entre os quarks. Assim, ela tenderia assintoticamente a
zero, de forma que os quarks parecerao quase livres, em densidades muito altas ou, igual-
mente, em distancias de separacao extremamente pequenas. Dessa forma, acredita-se que
quando essa condicao é alcancada, quarks e glions encontram-se misturados num estado
de plasma. Witten (WITTEN, 1984) foi quem primeiro, explicitamente, teria considerado
que a condicao de liberdade assintotica dos quarks podia ser alcancada no ambiente de alta
densidade que ¢ encontrado no interior de uma EN. Mais que isso, ele também especulou

sobre a possibilidade de que esse plasma de quarks e glions seria o estado fundamental
da MH.

Os ntcleons sao os constituintes do nicleo atémico. O préton é composto por dois
quarks up e um quark down, ja o néutron é composto por dois quarks down e um quark
up. Comprimidos em altas densidades, os contornos nucleares podem se dissolver e uma
transicao para a MQ, pode ocorrer. Nesta fase, os quarks ja nao estao mais confinados,
ou seja, nao existem hadrons. Em vez disso, ha uma MQ de dois sabores, up e down.
Contudo, conforme observou Witten, essa matéria de dois sabores deve ser um estado
excitado da MQ e, entao, deveria decair em um estado mais estavel que foi chamado de
ME (WITTEN, 1984).

A ME seria uma MQ composta por um aproximadamente igual niimero de quarks up,
down e strange, que seria mantida em equilibrio quimico através das interacgoes fracas,
e que seria a mais estavel das substancias constituindo, assim, o estado fundamental da
MH. Em um grafico massa nuclear por niumero de massa versus nimero de massa (nimero
de ntcleons) A, como o da figura 2.1, a curva tem um minimo na regiao A ~ 60, que
corresponde aos isétopos do elemento ferro. Tem-se que quanto menor for a razao massa
nuclear por ntucleon, maior é a energia de ligacao do sistema. Dessa forma, o isétopo
% Feqs ¢ 0 elemento natural mais estdvel que existe, com uma energia por bérion de
cerca de 930MeV . Entretanto, acredita-se que essa energia para a ME esteja abaixo
desse valor, fazendo dela o verdadeiro estado fundamental da matéria. Conforme Witten
observou, este argumento esta baseado em algumas consideragoes elementares de fisica
nuclear. Devido ao fato dos quarks estarem confinados formando estados ligados de cor
neutra, entao a M(Q nao estranha deve possuir uma energia por barion mais alta que a do
ntcleo, por isso nicleons isolados nao se convertem espontaneamente em MQ (WITTEN,
1984). Contudo, uma vez alcancada a liberdade assintética, a transigao da MQ para a
ME ¢ favorecida para qualquer valor da pressao (HWANG et al., 1991), (ALCOCK et
al., 1986). Esse favorecimento deve-se ao fato que a energia de Fermi na MQ de dois
sabores ¢ maior do que a massa do quark strange, entao seria energeticamente favoravel
que alguns quarks up e down se transformem em strange, uma vez que a introducao desse
sabor de férmion extra aumentaria a concentracao espacial de quarks o que, devido ao

PEP, aumentaria a degenerescéncia e, consequentemente, reduziria a energia de Fermi
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do sistema, tornando-o desse modo mais estavel (WITTEN, 1984), (MADSEN, 1993),
(FREEDMAN; MCLERRAN;, 1978).
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FIGURA 2.1 — O isétopo *®Feys é o elemento com a menor razao massa nuclear por
nicleon e, por isso, é o sistema natural com maior energia de ligacao que se conhece

(EBAH, 1999).

A questao de se ou nao a ME é o estado fundamental da MH esta relacionada a
sua estabilidade. Essa, por sua vez, esta relacionada a se seria possivel ou nao diminuir
a energia de Fermi total dos sistema composto por MQ de dois sabores convertendo
aproximadamente um terco dos quarks nao estranhos em quarks estranhos. Um outro
motivo para que os nicleos ordindrios nao se convertam espontaneamente em ME, além
da energia, é devido as altas taxas das interacoes fracas que seriam necessarias nessa
conversao. I facil entender porque é a forga fraca a responsavel pela conversao da MQ
em ME. Primeiro porque, conforme discutido na secao anterior, quando em um processo
a estranheza varia de AS = +1, tem-se que ¢é a interacao fraca que esta em agao, e € isso o
que ocorre na passagem da MQ para a ME, um dos quarks up e down, os quais tém ambos
estranheza nula, se converte em um quark strange, de estranheza S = —1. Outra razao
para a confirmacao de que é a forga fraca que atua nesse processo, é que nem os foétons
e nem os glions possuem carga de sabor e, consequentemente, eles nao podem alterar o
sabor de um quark; ja os bdsons vetoriais, ao contrario, podem converter um quark de

um tipo para outro porque possuem carga de sabor.

Considerando a condi¢ao de que a interagao fraca deve ser universal, isto é, indepen-
dente da carga fraca, assim como as outras interacoes sao, Nicola Cabibbo, em 1963,
chegou ao “mizing” dos quarks com a introdugao do conceito do angulo de mistura para
essas particulas, hoje chamado de angulo de Cabibbo, .. Esse angulo foi originalmente
introduzido para analisar a mistura entre os quarks up, down e strange; ele pode ser ob-
tido experimentalmente considerando o decaimento fraco de particulas estranhas através
de uma comparacao das transicoes com AS =0 e AS = 1. Os dados experimentais mos-
tram que as transi¢coes com AS = 1 sao suprimidas por um fator de aproximadamente
vinte em relacao as transigdes com AS = 0 (HALSEN; MARTIN, 1984). Isso corresponde
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a um angulo de 6. ~ 13° (CABIBBO, 1963). Além disso, os dados experimentais tam-
bém mostram que, sendo cosf. >> sinf,., tem-se as chamadas transicoes favorecidas de
Cabibbo que sao proporcionais a cosf,., e as transigoes suprimidas de Cabibbo que sao

proporcionais a sin 6.

As transicoes de Cabibbo podem ser descritas através de uma matriz unitaria 2 x
2, chamada de matriz de Cabibbo, onde cada elemento dd a amplitude da transicao
entre dois dos quatro sabores de quarks up, down, strange e charm. Em 1973, Makoto
Kabayashi e Toshihide Maskawa, generalizaram as ideias de Cabibbo, e introduziram uma
matriz unitdria 3 X 3 que traz as transi¢oes entre os seis sabores de quarks (KOBAYASHI;
MASKAWA, 1973). Hoje, essa matriz é conhecida como matriz de Cabibbo-Kobayashi-
Maskawa, ou matriz CKM. Assim como acontece para a matriz de Cabibbo, cada elemento
da matriz CKM deve ser obtido através da andlise experimental das transicoes fracas
envolvendo os correspondentes sabores de quarks. Assim, o valor de cada elemento |V,~j|2
dessa matriz traz a probabilidade de que um quark de sabor i decaia em outro de sabor
7.

A matriz CKM com os valores de seus elementos esta ilustrada na equacao 2.1. Nela
pode-se observar que os elementos diagonais dessa matriz, V4, V., € Vjp, sao dominantes,
sendo quase iguais a unidade; esses elementos correspondem as transicoes favorecidas de
Cabibbo. Ja os elementos nao diagonais sao pequenos comparados aos diagonais, e isso é
porque eles sao referentes as transicoes suprimidas de Cabibbo. Isso estéd relacionado ao
fato de que no MP os seis sabores de quarks estao divididos em trés dubletos: (u e d), (s
e c), (b et). Experimentalmente se verifica uma certa hierarquia entre as transi¢oes dos
quarks, onde as transigoes entre os membros de um mesmo dubleto, que representam os

elementos diagonais da matriz CKM, sao mais favorecidas do que as transicoes envolvendo

quarks de dubletos diferentes (HOKER et al., 2001).

Vg =0,975 V,.=0,211 V,, =0,005
Vern = |Vig=0,211 V., =0,974 Vi = 0,040 (2.1)
Vig=0,005 Vi =0,041 Vy = 0.999

2.3 Estrelas de Matéria Estranha

2.3.1 Uma Visao Geral Sobre Evolucao Estelar

Estudar a evolucao de uma estrela consiste essencialmente na compreensao das va-
riacoes de algumas grandezas ao longo de sua vida, como luminosidade e temperatura

superficial, por exemplo. Nesse estudo, a massa surge como parametro principal, e a
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composi¢cao quimica como um secundario.

Uma estrela é uma esfera de gds quente, auto-gravitante, ou seja, ela se mantém co-
esa através das forcas gravitacionais geradas por sua propria massa. Cerca de 70% de
hidrogénio, 28% de hélio e 2% de elementos mais pesados estao presentes numa compo-
sicao estelar tipica. As estrelas nascem nas grandes nuvens interestelares de gés, sao as
chamadas nuvens escuras e moleculares. O nascimento de uma estrela esta relacionado
a um fenomeno chamado instabilidade gravitacional, que provoca a contracao da nuvem
levando a formacao de um coagulo, chamado glébulo de Bock. Com o prosseguimento do
colapso gravitacional, chega-se a uma estrutura em que a regiao central do coagulo atinge
a condicao de equilibrio hidrostatico, nesta um elemento de volume estd em equilibrio
sob a acao das forcas gravitacional e de pressao do gas que a constitui, essa estrutura é
chamada de proto-estrela. Na fase proto-estelar as temperaturas ainda nao sao suficientes
para o inicio das reagoes de fusao com o hidrogénio. Dependendo de sua massa, a regiao
central da proto-estrela pode atingir a temperatura de cerca de 10" K, na qual comeca a
ignicao do hidrogénio, fazendo com que quatro nticleos de 'H se fundam para formar o
nuclideo de hélio *He. Quando isso acontece, por definicao, a estrela nasce. Contudo, se
a massa da proto-estrela for menor do que uma massa minima de cerca de 0, 08V, onde
M, = 1,9 x 10*3¢g ¢ a massa do Sol, a temperatura central nao se torna alta o sufici-
ente para que as reagoes nucleares ocorram e, assim, esses objetos nao se tornam estrelas

propriamente ditas, tornando-se o que chamam de anas marrons (MACIEL, 1999).

Enquanto uma estrela queima hidrogénio na sua regiao central, ela é uma estrela
da sequéncia principal (SP), que é uma faixa preferencial aproximadamente diagonal no
diagrama Hertzprung-Russel (HR), que é qualquer grafico bidimensional que mede uma
quantidade relacionada a luminosidade da estrela versus uma quantidade relacionada a
sua cor. Durante a queima na SP, a posicao de uma estrela nao muda muito no diagrama
HR. A escala de tempo na SP, Tsp, é da ordem de Tgp o< M2, isto é, quanto mais
massiva for uma estrela, mais rapidamente ela consome seu combustivel nuclear e menos
tempo ela permanece na SP. O afastamento de uma estrela da SP, assim, se da depois
que ela esgota seu suprimento de hidrogénio central, iniciando um processo em que suas
caracteristicas observacionais mudam devido a uma contracao do nicleo e expansao de
suas camadas externas. Apds isso, a estrela deixa a SP e se move na direcao da regiao
das gigantes vermelhas (GV) que fica na parte superior direita no diagrama HR (ROSE,
1998), (KIPPENHAN; WEIGERT, 2004).

As escalas de tempo da SP até a fase GV sao curtas em relacao ao tempo Tgp. Nessa
fase, o ntucleo da estrela, que é quase inteiramente constituido de hélio, ja nao produz
energia nuclear. Entao, ele perde energia, esfria e contrai. Essa contracao faz com que
haja um aumento da temperatura da envoltéria devido ao trabalho gravitacional, e isso faz

com que a camada de hidrogénio logo acima do nticleo comece a ignicao deste elemento.
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Esse processo de queima nuclear na camada adjacente ao nicleo, juntamente com parte
da energia liberada na forma de calor durante a contracao gravitacional, aquece as regioes
externas da estrela, que se expandem, diminuindo, assim, o gradiente de temperatura.
Dessa forma, diz-se que a superficie da estrela se avermelha, de modo que ela passa a ser,
de fato, uma GV, que é uma esfera distendida de gés, fria e bastante luminosa. O ntcleo
de uma GV é, comumente, constituido de elétrons degenerados, e sua contracao prossegue
aumentando, assim, sua temperatura. Como a pressao de um gés degenerado nao depende
significativamente da temperatura, quando esta atinge aproximadamente 108K acontece o
“flash do hélio”, e inicia-se as reagoes tripo-alfa, que convertem hélio em carbono e oxigénio
(ROSE, 1998), (KIPPENHAN; WEIGERT, 2004). As fases posteriores ao estdagio de GV
vao depender criticamente da massa da estrela. O produto final da evolucao estelar é um

objeto compacto, que pode ser uma das trés categorias: ana branca (AB), EN, e buraco

negro (BN).

Para as estrelas com massa no intervalo de 0,5Mg < M < 10M,, a fase GV culmina
com um supervento estelar que provoca a ejecao das camadas superficiais da estrela na
forma de uma nebulosa planetaria. Sua regiao central da origem a um objeto muito
quente que pode alcancar temperaturas de até 200,000k, e que vai esfriar numa escala
de tempo de cerca de 10* anos, perdendo sua luminosidade até atingir o estdgio de uma
AB. Nessa fase, j4 ndao hé mais reagoes nucleares no interior da estrela; ela é suportada
contra o colapso gracas a pressao dos elétrons degenerados que a compoem. O raio de
uma AB é da ordem do raio da Terra, cerca de R ~ R /100, onde Ry = 6,96 x 10%m
é o raio do Sol. Ja a massa dessa estrela, por sua vez, é inversamente proporcional ao
seu raio, e isso define um limite superior para a massa de uma AB, chamado limite de
Chandrasekhar, M., dado por M, ~ 1,4M. As estrelas com massa M < 0,5Ms nao
chegam a se aquecer o suficiente para queimar hélio, e entao, elas se contraem diretamente
para a fase AB sem ejetar uma nebulosa planetaria. Por fim, a luminosidade de uma AB é
essencialmente devido ao seu resfriamento, sendo que sua escala de tempo de resfriamento

vai depender de sua massa, podendo durar até alguns bilhoes de anos até a fase de ana
negra (SHAPIRO; TEUKOLSKY, 1983), (CAMENZIND, 2007)

Para estrelas de maiores massa, M > 10M, a medida que o hélio queima em carbono
e oxigénio em seu nucleo na sua fase GV, tem-se uma camada adjacente onde se queima
hidrogénio. Apds esgotar o hélio em seu centro, ha uma nova contracao da regiao, até
que as temperaturas cheguem em torno de 3 x 10°K, na qual o oxigénio e o carbono
do caro¢o queimam e comecam a produzir elementos tais como nednio, magnésio, silicio,
fosforo, enxofre e assim por diante até chegar ao niquel e o ferro. Devido a uma repeticao
dos processos de queima nuclear, exaustao do combustivel central, contracao do nicleo,
novo aquecimento até uma nova queima nuclear, essas estrelas mais massivas acabam por

adquirir uma estrutura de “casca de cebola”, onde a cada passo, maiores densidades e
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temperaturas centrais sao requeridas, e o combustivel nuclear é queimado cada vez mais
rapido. Quando o niucleo comeca a fundir elementos mais pesados que o ferro, a estrela
comeca a perder energia, pois as reagoes passam a ser endotérmicas. Nesse estagio, as
altas densidades impedem que os neutrinos, que antes escapavam quase incélumes devido
as suas pequenas secoes de choque de interacao com o material estelar, escapem. Isso
causa o aquecimento da envoltoria da estrela que faz com que as reacoes nucleares passem
a ocorrer no proprio manto, intensificando ainda mais o fluxo de neutrinos. O material da
envoltoria em queda livre bate no nicleo degenerado de ferro e ricocheteia, isso juntamente
com o intenso fluxo de neutrinos, gera uma onda de choque que varre todo o manto estelar
numa explosao catastréfica chamada de supernova (SHAPIRO; TEUKOLSKY, 1983). O
caroco central, por sua vez, dependendo de sua massa, vai dar origem a uma EN ou a um
BN: para nucleos remanescentes com massa entre 1,4M, < M < 3Mg, o produto final
serd uma EN, pois a matéria neutronica nao é capaz de suportar forcas gravitacionais
produzidas por massas maiores que 3M; os remanescentes mais massivos que este valor
critico prosseguem a implosao até que haja um colapso total resultando em um BN. Nesse
ultimo caso, a densidade torna-se infinita no centro, correspondendo a uma singularidade.
Um BN é um objeto que possui um campo gravitacional tao intenso que nem mesmo a

luz pode dele escapar (SHAPIRO; TEUKOLSKY, 1983), (CAMENZIND, 2007).
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FIGURA 2.2 — A evolugao estelar consiste em estudar as variagoes das propriedades das
estrelas com o tempo. Nesse estudo, a massa surge como o parametro principal (AS

MARAVILHAS DO CEU ESTRELADO, 2014).

Por fim, deve-se fazer aqui algumas observagoes acerca dessa breve discussao sobre
evolugao estelar. Primeiro, essa analise refere-se a objetos isolados, pois a presenca de uma

companheira pode afetar drasticamente a evolucao de uma estrela em um sistema binario.
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Segundo, os limites de massa apresentados para as estrelas da SP nao sao definitivos, uma
vez que essas fronteiras de massa nao sao bem definidas; j& para os objetos pos-SP, os
limites de massa correspondem as massas dos niicleos remanescentes dos diversos processos
de perda de massa que podem ocorrer com uma estrela, e isso inclui a formacao de
nebulosas planetarias, supernovas, ventos estelares, pulsacoes e etc. Pois, esses processos
podem afetar significativamente a trajetéria evolutiva de uma estrela (MACIEL, 1999).

A figura 2.2 traz uma ilustragao geral sobre a evolugao estelar.

2.3.2 Estrela de Néutrons

Em 1932, James Chadwick, descobriu o néutron, e logo apds a descoberta dele co-
mecaram a ser elaboradas as primeiras ideias de que uma estrela composta de néutrons
pudesse ser o produto final da evolucao estelar. Pouco tempo depois, em 1934, Wal-
ter Baade e Fritz Zwicky, especularam sobre a ideia, que mais tarde se confirmou, que
EN nascem do colapso de uma estrela através de uma explosao de supernova (BAADE;
ZWICKY, 1934b), eles fizeram isso mostrando através de calculos que a energia liberada
no colapso era suficiente para impulsionar a supernova (BAADE; ZWICKY, 1934a), (BA-
ADE; ZWICKY, ). As ENs correspondem observacionalmente aos pulsares, descobertos
em 1967, a partir da deteccao de radiagao pulsada em comprimentos de onda de radio.
Os pulsares sao objetos que emitem pulsos de onda periddicos em radio, e que estao em
rotacao com periodos tipicos de milissegundos, variando de 1072 a 4s. Esses objetos tém
campos magnéticos muito intensos de cerca de 102G, aproximadamente um trilhao de
vezes maior que os campos magnéticos encontrados na Terra (SHAPIRO; TEUKOLSKY,
1983), (CAMENZIND, 2007).

Uma EN propriamente dita comeca a nascer quando o caroco de ferro é formado no
interior de uma estrela massiva. Esse caroco permanece praticamente intacto apds a ex-
plosao da supernova. Entao, com a implosao, os nicleos de ferro sao foto-dissolvidos em
seus protons e néutrons constituintes. Entao, as intensas forcas gravitacionais comprimem
os nucleons levando as reacoes de decaimento beta inverso nas quais os elétrons sao expri-
midos contra os prétons, isto é: p+e — n+ v.. Essas reagoes causam a “neutronizacao”
do nucleo, produzindo um géas de néutrons degenerados, ou uma EN que tem esse nome
exatamente devido a predominancia desses niicleons em seu interior. Sao exatamente esses
néutrons que, em grande parte, com sua pressao de degenerescéncia impedem o colapso
total dessa estrela uma vez que, sendo ela um objeto compacto que ja nao queima mais
combustivel nuclear em seu interior, ela nao consegue se suportar contra o colapso gravi-
tacional através da pressao térmica (SHAPIRO; TEUKOLSKY, 1983), (CAMENZIND,
2007).

Das cinzas de uma supernova nascem os pulsares muito quentes e girando muito ra-



CAPITULO 2. MATERIA ESTRANHA 30

pidamente, e que vao perder sua energia rotacional, pulsando cada vez mais lentamente,
numa escala de tempo de poucos milhoes de anos, que é o tempo de vida tipico de um
pulsar. ENs devem ter uma massa minima que ocorre porque em baixa densidade a for-
macao de ntcleos é favorecida, esse limite inferior de massa é de 1,1 — 1,2M, e segue
da massa minima de uma proto-EN (GOUSSARD et al., 2018); j& a massa maxima desse
objeto é de aproximadamente 3, 2M, e foi determinada considerando que a relatividade
geral é a teoria de gravidade correta (CLIFFORD et al., 1974). Apesar desses limites
minimo e maximo, a maioria das massas medidas para ENs é muito proxima de 1,4M,.
Embora medidas de massa acuradas de diversas ENs sao disponiveis, uma medida precisa
do raio ainda nao existe. Mas, o raio desses objetos de massa canonica de 1,4M; devem
ficar entre 10,4 a 12,9km, independente de suposicoes sobre a composicao do seu nticleo
(STEINER et al., 2013). Usando o valor da massa canénica e do maior raio possivel, que
é da ordem de 20km, e considerando um objeto esférico, tem-se que a densidade dessa es-
trela é aproximadamente pgy ~ 10*g/cm?, que ¢ da mesma ordem daquela de um pulsar.
Acredita-se que na Via Lactea tenha, pelo menos, algumas poucas centenas de milhoes
de ENs, que podem estar isoladas ou como companheiras de outro objeto em um sistema
binario. Essas estrelas podem ser observadas de forma direta como fontes pulsantes em
radio (pulsares de radio), ou indiretamente como fontes de raios X (pulsares de raios X)
(SHAPIRO; TEUKOLSKY, 1983), (CAMENZIND, 2007).

Uma EN nao é s6 feita de néutrons. Em 1939, J.R. Oppenheimer, G.M. Volkoff e
R.C. Tolman, fizeram um estudo das equagoes que descrevem a estrutura de um EN.
Nesse trabalho, essas estrelas foram tratadas como sendo compostas por um gas ideal de
néutrons degenerados, e a analise mostrou que a sua massa maxima seria cerca de 0, 7M,
(OPPENHEIMER; VOLKOFF, 1939), (TOLMAN, 1939). Entretanto, a descoberta de
um pulsar com massa de 1,4M por Russel Hulse e Joe Taylor, em 1974, descartou esse
quadro simples onde o interior de uma EN ¢ constituido apenas por néutrons nao intera-
gindo. A estrutura de uma EN hoje inclui, de uma forma geral: uma fina atmosfera; uma
crosta exterior consistindo de nucleos pesados e elétrons; uma crosta interior constituida
de nicleos, néutrons e elétrons que estejam em densidades abaixo da densidade do “goteja-
mento” de néutrons, o que ocorre quando néutrons livres sao energeticamente favorecidos
e, entao, eles comecam a gotejar dos ntcleos, o que ocorre em densidades da ordem de
~ 10g/cm?; por fim, um ntcleo cuja composicio ainda nao é clara, pois, até agora,
nao ha um consenso quanto a composicao da matéria ultra-densa. As diferentes regices
da estrutura de uma EN sao separadas por pontos de TFs (SHAPIRO; TEUKOLSKY,
1983), (CAMENZIND, 2007).

Desde que a densidade de saturagao da MN é cerca de psy ~ 0, 16barions/fm?, e que
a densidade central de uma EN pode alcancar, para uma estrela estavel estatica, valores

da ordem de 10'%g/cm?® ou, em termos de bérions, ppy ~ 1 — 2barions/fm?, é plausivel
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a especulacao de Witten de que o interior desses objetos seja o ambiente propicio para a
formacao da ME (WITTEN, 1984). E claro que para determinar se uma TF é possivel
entre a MH e a ME, deve-se determinar a densidade em que a energia por barion da ME
torna-se menor do que aquela da MH. Embora experimentalmente ainda nao se saiba o
valor dessa densidade, é razoavel pensar que ela ocorra em densidades tais que a MN seja
comprimida o bastante para que seus barions constituintes se sobreponham de forma que
a condigao de liberdade assintética seja alcangada (FREEDMAN; MCLERRAN, 1978).
A densidade em que os barions comecam a se sobrepor é aquela de saturacao da matéria
dentro de um hédron, que é da ordem pgy ~ 0,25barions/fm?, levemente maior que
aquela de saturacao nuclear. Dessa forma, é razoavel acreditar que em densidades maiores
que psy, como as que sao encontradas no interior de uma EN; a liberdade assintética seja
alcangada, e que a matéria ali encontrada seja um plasma de quarks e glions (WEBER,

1999).

Se o interior de uma EN é favoravel a formacao da MQ, ela deve estar na forma
de ME, pois, sendo esta ultima mais estavel que a primeira, espera-se que na mesma
densidade em que ocorra o desconfinamento dos quarks, ocorra a transicao da M(Q de dois
sabores para a ME (WITTEN, 1984), (COLLINS; PERRY, 1975). Sendo que, para isso
ocorrer, conforme ja mencionado, é preciso que a ME seja estavel. Estudar estabilidade
da ME perpassa estudar o espaco de parametros dos possiveis valores das variaveis que
caracterizam a interacao forte e as propriedades das particulas que sofrem sua influéncia.
Com este intuito, faz-se necessaria uma separacao entre os dois tipos de ME, a saber,
a ME nao super-condutora, que sera aqui chamada de ME apenas, e a ME no estado
color-flavor-locking, CFL.

e ME: Este caso é aquele onde o niimero barionico do sistema tende a infinito, ou, de
outra forma, que este niimero seja grande o bastante para que os efeitos de superficie
possam ser ignorados, e que os elétrons (ou pésitrons) sejam ligados a ME pela forga
de Coulomb de tal forma que o sistema possa ser considerado como um gas de Fermi
degenerado. Esse caso é tratado as bases do modelo de sacola do MIT. Neste, a ME
é descrita por um gas de Fermi degenerado de 3A quarks, que juntos constituem
um unico singleto de cor com nimero de barions A, mais uma certa quantidade de
elétrons cuja abundancia é determinada pelo equilibrio quimico entre os trés sabores
de quarks. Esse equilibrio quimico é mantido, por sua vez, pelas seguintes reacoes
fracas (DAI et al., 1993), (FARHI; JAFFE, 1984):

d— u+e+7, (2.2)

u+e—d+uv, (2.3)
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s—u+e+ (2.4)
u+e— s+ v (2.5)
stu+—d+u (2.6)

As reacoes 2.2 e 2.3 sao proporcionais a cos? 6, ~ 0,974 e sdo, portanto, favorecidas; o
contrario acontece com as reacoes 2.4 e 2.5 que sdo proporcionais a sin 6, ~ 0, 026; a
reacao 2.6 contribui apenas para que haja o equilibrio entre os trés sabores de quarks.
Ja a presenga dos léptons nessas reagoes ¢ requerida pera garantir a conservacgao da
carga elétrica. Sob a estrutura do modelo de sacola, os parametros da QCD que
descrevem a estabilidade de ME sao a constante de acoplamento entre os quarks,
a.; a massa do quark strange, mg; e a constate de sacola, B, que é uma constante
positiva que dinamicamente se comporta como uma pressao. Assim, neste modelo,
tem-se que as chamadas “janelas” de estabilidade sao as regides do espaco desses

parametros para as quais os seus valores tornam a ME estavel, e que ja tém sido
estudados por alguns autores (MADSEN, 1993), (FARHI; JAFFE, 1984).

e CFL: Nesta fase, tem-se a formacao de estados supercondutores devido ao fato de
que os quarks que constituem essa matéria formariam os chamados pares de Cooper.
O emparelhamento Cooper é um fenomeno genérico dos férmions que ocorre porque
existem algumas interacoes atrativas entre eles. No caso dos quarks, é a interagao
forte entre eles que é atrativa, e isso os leva a um emparelhamento e, entao, essa
matéria formara um condensado de pares de Cooper. Como os pares de quarks
nao podem ser de cor neutra, o condensado resultante quebrara a simetria local de
cor dando origem ao que chama supercondutividade de cor (WEBER et al., 2007),
(CAMENZIND, 2007). Esse emparelhamento é tal que os trés sabores de quarks
presentes nessa matéria tém o mesmo momento de Fermi e, consequentemente, eles
também tém a mesma densidade numérica. E esse igual nimero dos trés sabores de
quarks que, por sua vez, garante a neutralidade elétrica da fase CFL que, portanto,
nao requer a presenca de elétrons (RAJAGOPAL; WILCZEK, 2001). Além da
neutralidade elétrica, o emparelhamento faria da CFL um estado ainda mais estavel
que a ME nao supercondutora, pois a energia devido ao emparelhamento dos quarks
tornaria o sistema muito mais ligado, fazendo-o, assim, o estado mais fundamental
da QCD em equilibrio em relacao as interagoes fracas sobre um substancial intervalo
de densidades (ALFORD et al., 2001). As janelas de estabilidade da fase CFL seriam
as regioes do espaco de parametros para as quais esta fase teria uma energia por

barion menor que aquela do isétopo % Fess. Os parametros que a caracterizam sao



CAPITULO 2. MATERIA ESTRANHA 33

a massa do quark strange, mg; a constante de sacola, B; e o intervalo de energia

do emparelhamento, A. Tem-se encontrado que a fase CFL é favorecida para um

amplo intervalo desses parametros (LUGONES; HORVATH, 2002).

2.3.3 Estrelas Estranha e Hibrida

Se a hipdtese de que a ME é absolutamente estavel é verdadeira, ela abre caminho
para a existéncia de uma nova variedade de objetos estaveis compostos dela, estes objetos
englobariam desde strangelets, que sao pequenos pedagos de ME que poderiam ser injeta-
dos no meio interestelar devido a processos como a coalescéncia de estrelas que possuem
ME em seus interiores e que, assim, poderiam esta presentes em raios césmicos primarios
(WITTEN, 1984), até uma nova classe de estrelas compactas. Essas estrelas podem ser:
inteiramente composta de ME, chamadas EEs; ENs com um ntucleo de ME, chamadas
de EHs; caso as ENs sejam pulsares com ME em seus interiores, eles sao pulsares es-
tranhos (PE) (BENVENUTO et al., 1990); por fim, tem-se as anas estranhas (AE), que
seriam estrelas com um ntcleo de ME circundado por uma crosta com material de ABs

(KETTNER et al., 1995).

Witten além de ter especulado sobre o interior de uma EN ser o ambiente propicio
para a formacao da ME, também especulou que uma vez formada, a ME poderia crescer
“indefinidamente” e converter toda a EN em uma EE. Pois, uma vez formada uma semente
de ME, ela poderia absorver material circunvizinho. Essa absorcao, contudo, nao ocorreria
com os nucleos ordinarios, devido a barreira coulombiana. Entretanto, como os néutrons
nao possuem esse obstaculo, eles poderiam ser absorvidos e prontamente convertidos em
ME., que entao cresceria e converteria toda a matéria neutronica com densidades acima do
gotejamento de néutrons; para densidades abaixo dessa, a barreira de Coulomb impede o
contato com a ME e a possivel conversao na mesma (WITTEN, 1984). Como ¢é conhecido
que a crosta externa de uma EN tem densidades mais baixas que a do gotejamento,
acredita-se que ela sobreviveria ao processo de conversao (WITTEN, 1984), (OLINTO,
1987). Contudo, a existéncia dessa crosta depende crucialmente da presenca de elétrons
na ME, uma vez que estando eles ligados a ME pela atracao de Coulomb, e nao pela forca

forte, eles poderiam entao estender-se além da superficie da EE para formar essa crosta
(WEBER et al., 1994).

Por outro lado, também acredita-se que a conversao da matéria ordinaria em ME no
interior de uma EN ocorre apenas parcialmente, até que haja um equilibrio entre as duas
fases, fazendo que a estrela tenha um ntcleo de ME circundado por uma regiao externa
de MN, ou seja, a estrela seria uma EH (ALFORD et al., 2005), (ROSENHAUER et al.,
1992). Também especulou-se sobre a possibilidade que outros tipos de quarks (além de

u, d e s) poderiam se formar. Acredita-se que em densidades acima de ~ 1017 g/em3, os
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estados de quarks charm também sao populados. Um objeto que possuisse esses estados
em seu interior seria chamado de estrela quark-charm. Contudo, foi mostrado que essas
estrelas seriam instaveis contra oscilagoes radiais e, portanto, nao pode existir nenhuma
estrela quark-charm na natureza (WEBER et al., 1994), (KETTNER et al., 1995). Bem
como, uma analise similar também leva a conclusao que estrelas com densidades maiores
e estados de quarks ainda mais pesados que o do quark charm preenchidos, bottom e top,
também sao objetos instaveis e ndo podem existir (KETTNER et al., 1995). A sequéncia
de estrelas ME, por sua vez, é estavel contra as oscilagoes radiais. Dessa forma, concluiu-
se que a unica forma estelar possuindo M@ em seu interior que pode existir como um
objeto estdvel na natureza é aquela formada por ME (WEBER et al., 1994), (KETTNER
et al., 1995).

A conversao MN em ME pode ser qualitativamente diferente para diferentes estagios
da evolugdo de uma EN (ALFORD et al., 2005). Bem como, pode ser que ela ocorra
através de mais de uma TF (ALCOCK et al., 1986), (ROSENHAUER et al., 1992). Além
disso, talvez exista a possibilidade de que “nao existam” EN, ou seja, de que toda EN em
algum momento da sua evolucao se converta em uma EE, seja através da formacao de
uma semente de ME em seu nicleo ja mencionada aqui (WITTEN, 1984), (ALCOCK et
al., 1986), (OLINTO, 1987), ou devido a absor¢ao de uma “pepita” de ME oriunda do
meio interestelar, que também seria capaz de converter uma EN em uma EE (MADSEN,
1993). Se a ME é de fato o estado fundamental da MH, e se ela é de fato estavel e se
forma em uma EN; a questao fundamental que surge é: como distinguir uma EN formada
por matéria ordinaria de uma que venha a possuir ME em seu interior? A resposta para
essa pergunta perpassa pela analise das caracteristicas estruturais dessas estrelas a fim de
encontrar possiveis assinaturas observacionais que permitam distinguir um tipo de estrela

do outro.



3 Equacao de Estado

O termo EdE refere-se a equagoes caracterizadas por um conjunto de parametros que
descrevem o estado fisico de um sistema. No caso de um sistema fisico, tal qual uma
estrela, a EAE relaciona pressao, temperatura e densidade que, obviamente, estao intima-
mente ligados a estrutura microscépica das particulas que compoem o objeto astrofisico

(ROSE, 1998).

Existem distintos modelos, oriundos da fisica nuclear e de particulas, dos quais re-
sultam EdEs. Tais modelos diferem-se, principalmente, pelas particulas que constituem
o sistema que se quer descrever, e as interagoes entre as mesmas. Boa parte de todos
estes modelos foram constituidos com base em dados observacionais em acelerados de
particulas, tais quais o colisor de hadrons LHC (Larger Hadron Collider). Hoje existe
um verdadeira variedade de modelos que descrevem bem dados obtidos em aceleradores.
Contudo, ha um senso comum de que ENs sao verdadeiros laboratérios naturais para fisica
de particulas. Sendo assim, é importante que estes modelos sejam confrontados com os
dados astrofisicos observacionais oriundos destes objetos. O que torna possivel selecionar

os modelos de EdEs que melhor caraterizam esta classe de estrelas.

Neste trabalho, serao analisadas apenas configuracoes de EHs, ou seja, estrelas de néu-
trons com um nucleo de ME. Mais especificamente, para se construir uma configuragao
deste tipo de estrela, sua EdE deve conter uma regiao de densidades mais baixas, cons-
tituida predominantemente por MN, e uma segunda regiao, em densidades mais altas,
onde a matéria se desconfina e, portanto, ocasionando em uma predominancia de ME.
A separacao entre as duas regioes deve ser simulada por vias de uma TF, que pode ser
caracterizada por diferentes tipos de construcao. No caso deste trabalho, a escolha foi por
uma TF de primeira ordem que é aquela que apresenta uma descontinuidade na derivada
da energia livre do sistema, tomando como base a construcao de Maxwell. A seguir serao
discutidas, de uma forma mais detalhada, cada umas das trés partes das configuracoes

hibridas que serao aqui estudadas.
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3.1 Equacao de Estado Hadronica

Como ja mencionado anteriormente, muitos modelos tém sido desenvolvidos com o in-
tuito de descrever matéria ordindria, como observada em aceleradores. Contudo, nenhum
dos modelos existentes na literatura é capaz de descrever a matéria em todo seu espectro
energético. Ou seja, nao existem modelos onde seja possivel uma descrigao precisa da MH
desde densidades mais baixas a densidades suficientemente altas, onde haja o desconfina-
mento dos niicleons em quarks!. Sendo assim, destacam-se os modelos fenomenoldgicos
na forma de teorias efetivas, ou seja, que escrevem a estrutura da matéria numa certa

regiao do espectro de energias.

Nas teorias efetivas, o termo efetivo é usado com o significado de que os campos
predominantes em um determinado regime de densidades sao tratados como campos fun-
damentais. Portanto, no caso de modelos que descrevam matéria hadronica, nao sera
levada em conta a presenca dos quarks. Esses campos sao, entao, denominados efetivos.
No caso hadronico, a interacao é mediada por mésons, que sao interpretados como um
campo residual ao campo de interagao entre os quarks, mediado por glions. Nesses mo-
delos, uma vez determinadas as constantes de acoplamento efetivas, e uma vez montada
a densidade lagrangiana efetiva do modelo, é feita a utilizacao das equacoes de Euler-
Lagrange e do tensor energia-momento para se obter a EdE da MN. Para tanto, é comum
a utilizagao da aproximacgao de campo médio relativistico (ACMR), onde todos os campos
sao substituidos por seus valores esperados classicos, e o inico comportamento quantico
restante estd no tratamento do campo do niicleon, o qual emerge de uma solucao para a

equacao de Dirac na presenca de determinados potenciais, escalar e vetorial, apropriados.

Muitos modelos relativisticos de campos médio foram desenvolvidos a fim de descre-
ver a MN. O principal representante deles é o chamado modelo de Walecka (WALECKA,
1974). Esse modelo, desenvolvido na década de 1970, se originou de um tratamento relati-
vistico do niicleo. Nele, os prétons e néutrons sao tratados como particulas fundamentais
que interagem através da troca de mésons escalares e vetoriais que imitam as partes atra-
tiva de longo alcance e repulsiva de curto alcance das interacoes nucleares. Neste modelo,
usa-se uma teoria quantica de campo local, relativistica e de muitos corpos para descrever

a interacao nucleon-nicleon, a qual tem a seguinte densidade lagrangiana:

_ ) 2 ) 2
Ez—hc[w('y,\a—mjLM)@b]_% (8_2) +u2g?
1 2

m - _
~1 oy — 7V>\V>\ +1g, YNV + g

'Uma excecdo seria o trabalho de (DEXHEIMER; SCHRAMM, 2010), no qual os autores propoe um
tinico modelo para descrever as partes hadronica e de quarks de uma EH.

(3.1)
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onde ¥ é o campo de um barion de massa my, ¢ € o campo de um méson escalar neutro
de massa my, V) é o campo de um méson vetor neutro de massa m,. As quantidades M,

i, e m sao dadas, respectivamente, por:

= (3.2)
= mgc (3.3)
m = 7; (3.4)

ou seja, essas quantidades sao os inversos dos respectivos comprimentos de onda de Comp-

ton. O méson vetor neutro acopla-se a corrente do barion como:

By = iy (3.5)

enquanto o campo escalar, por sua vez, acopla-se a densidade escalar ¥1. Sendo, entao,
g, € gs as constantes de acoplamento que caracterizam a intensidade desses acoplamentos

vetorial e escalar, respectivamente. O campo tensorial, por fim, é dado pela expressao:
B, =22 S (3.6)

para mais detalhes sobre o modelo de Walecka, recomenda-se a leitura de seu artigo com
o modelo original (WALECKA, 1974).

Os parametros livres do modelo de Walecka sao as constantes de acoplamento que de-
finem a intensidade do acoplamento méson-nticleon, g, e gs. Esses parametros sao entao
ajustados para reproduzir propriedades da MN, tais como sua densidade de saturacao,
psn, € a energia. Qualquer modelo feito para descrever a MN de forma aceitavel deve,
corretamente, reproduzir as propriedades dela na densidade pgy, como por exemplo, a
energia de ligagao e a massa efetiva dos ntcleons, a incompressibilidade e a energia de
simetria. O modelo de Walecka descreve de forma adequada algumas caracteristicas im-
portantes da interagao nicleon-nicleon, como a forte repulsao a curtas distancias e atragao
em médias distancias, e a energia de ligacao por nicleon, conforme se aumenta o nimero
de ntcleons, A. Entretanto, este modelo nao da valores razodveis para as propriedades
relacionadas a MN simétrica (igual nimero de prétons e néutrons) e aos nucleos finitos.
Sendo assim, outros modelos, que seguem o método de Walecka e, por isso, chamados
de modelos do tipo Walecka, foram construidos a fim de serem compativeis com essas

propriedades. Consequentemente, muitas abordagens fenomenoldgicas foram feitas.
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As abordagens fenomenoldgicas para a MN do tipo Walecka sao baseadas, de uma
forma geral, em uma descrigao dessa matéria em uma ACMR com graus de liberdade dos
nucleons e mésons, com os mésons se acoplando minimamente aos ntcleons. As forgas de
acoplamento sao ajustadas as propriedades da MN e dos ntcleos atomicos. Um méson
escalar ¢ e um méson vetor w sao tratados como campos classicos gerando as interagoes
escalar e vetorial, respectivamente. A contribuicao isovetorial é geralmente representada
pelo méson p. Além disso, essas abordagens fenomenoldgicas utilizam parametrizacoes
dependentes da densidade. O grande problema dessas abordagens é o grande niimero de
parametros que devem ser ajustados, para que se reproduzam dados observacionais de
aceleradores. Como consequéncia, hd um grande niimero de conjuntos de parametros que

conseguem ajustar bem os dados experimentais disponiveis.

De forma a saber qual conjunto de parametros é o mais adequado para descrever a MN,
deve-se impor vinculos experimentais, observacionais e tedricos, e verificar quais modelos
o satisfazem. Com este objetivo o trabalho realizado por (DUTRA et al., 2014), construiu
trés diferentes conjuntos de restrigoes relacionadas a MN simétrica, e a matéria pura de
néutrons (DUTRA et al., 2014), (DUTRA et al., 2012). Foram analisados, desta forma,
263 parametrizacoes relativisticas de campo médio do tipo Walecka, dentre as quais, ape-
nas 35 parametrizagoes satisfizeram as restrigoes impostas. Em seguida, em (DUTRA et
al., 2016), estes 35 conjuntos foram confrontados com dados observacionais astrofisicos de
ENs, em especial, com as recentes observagdes do pulsar PRSJ1614 — 2230 (DEMOREST
et al., 2010), o qual se atribuiu uma massa de 1,97 4+ 0,4M, e a observagao do pulsar
PSRJ0348 + 0432, para o qual a massa medida foi de 2,01 +0,04M; (ANTONIADIS et
al., 2013). Apds as comparagoes, restaram somente 13 conjuntos de parametros dos 263
iniciais. A saber, esses conjuntos foram: BK A20, BK A22, BK A24 (AGRAWAL, 2010);
BSR8, BSR9, BSR10, BSR11, BSR12 (DHIMAN et al., 2007); FSUGZ03 (KUMAR
et al., 2006); IUFSU (FATTOYEV et al., 2010); G2* (SULAKSONO; MART, 2006);
DDF (KLAHN et al., 2006); DDMES (ROCA-MAZA et al., 2011). Sendo, portanto,
estes os conjuntos de parametros utilizados para modelar as partes hadronicas das EdEs

hibridas que serao estudadas no presente trabalho.

Todos os 13 conjuntos hadronicos mencionados acima sao, de uma forma geral, ba-
seados na ACMR. Eles usam uma versao estendida do modelo de Walecka que inclui as
contribuigoes dos termos de auto-interacao e de interacoes mistas para os mésons escalar-
isoescalar o, vetor-isoescalar w, e vetor-isovetor p, até a quarta ordem. Além disso, a fim
de melhorar a descricao de dados experimentais, uma dependéncia do meio da interagao
efetiva tem sido incorporada nesses modelos. Entao, os parametros desses conjuntos sao
calibrados usando esses dados sobre algumas propriedades da MN como, por exemplo, a
energia de ligacao dos nucleons, o valor da carga-raio rms e, para alguns nucleos, o valor

da espessura da “casca” de néutrons para o nuclideo 28 Pbg,. Os 13 conjuntos consideram
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TABELA 3.1 — Os 13 conjuntos hadronicos e suas respectivas referéncias

Conjunto Referéncia
BKA20, BKA22 e BKA24 AGRAWAL, 2010)
BRS8, BSR9, BSR10, BSR11 eBSR12 | (DHIMAN et al., 2007)

(

(
FSUGZ03 (KUMAR et al., 2006)
IUFSU (FATTOYEV et al., 2010)
G2* (SULAKSONO; MART, 2006)
DDF (KLAHN et al., 2006)
DDMES$ (ROCA-MAZA et al., 2011)

o sistema em equilibrio § (equilibrio com respeito as interagoes fracas), e com temperatura
efetiva zero, Tcy = 0, uma vez que a temperatura de uma EN, logo apds seu nascimento,
cai para a ordem de alguns KeV', pequena comparada aos potencias quimicos na escala
microscopica do sistema. Outro aspecto importante a ser mencionado é o fato destes
conjuntos preservarem a causalidade, ou seja, a velocidade do som no meio é menor que
a velocidade da luz. Para mais detalhes, a Tabela 3.1 traz os 13 conjuntos hadronicos e
suas respectivas referéncias onde se pode verificar os valores dos parametros usados em

cada modelo.

3.2 Equacao de Estado da Matéria Estranha

No nivel dos quarks, assim como acontece no caso hadronico, quando a teoria per-
turbativa usual nao pode ser aplicada deve-se usar métodos nao-perturbativos como a
QCD na rede, por exemplo. Mas, nos dominios onde esta nao alcanca, deve-se recorrer
ao uso de lagrangianas efetivas. Dessa forma, o tratamento da matéria desconfinada em
densidades muito altas também é dependente do modelo. Entre os modelos que surgiram
para o tratamento dos quarks se destacam o, aqui ja mencionado, modelo de sacola do
MIT, e o modelo NJL. Como as configuragoes de EHs que serao analisadas aqui terao suas
partes de quarks baseadas neste tltimo, a seguir sera delineado um esbogo geral sobre as

principais caracteristicas do modelo NJL.

Em sua forma original, formulada no inicio da década de 1960, o modelo NJL foi cons-
truido como uma teoria pré-QCD na qual os nicleons e anti-niicleons eram considerados
como blocos fundamentais sem que os graus de liberdade dos quarks e gltions fossem consi-
derados (NAMBU; JONA-LASINIO, 1961a), (NAMBU; JONA-LASINIO, 1961b). Apds
o desenvolvimento da QCD, o modelo NJL foi reinterpretado como um modelo de quarks
com os graus de liberdade dos gliions congelados e absorvidos por interacoes efetivas pon-

tuais entre os quarks; dito de outra forma, tem-se uma densidade lagrangiana efetiva,
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invariante sobre uma transformacao quiral (de cor), de férmions relativisticos que inte-
ragem através de acoplamentos férmion e anti-férmion locais (HATSUDA; KUNIHIRO,
1984), (EBERT; VOLKOV, 1991).

O modelo NJL passou por vérias alteragoes desde sua formulacao. Suas variacoes sao
principalmente em relacao ao nimero de sabores de quarks e a estrutura das interagoes
quark-quark. Mas, de uma forma geral, o modelo NJL é uma teoria efetiva baseada
em dados fenomenolégicos e que contém algumas das simetrias basicas da QCD, como
a simetria quiral, por exemplo. Os parametros desse modelo devem ser escolhidos de
forma que as propriedades do vacuo do octeto de mésons pseudo-escalares, como massas e
constantes de decaimento, sejam corretamente reproduzidas, de modo que uma mudanca
em um dos parametros deve ser acompanhada pelas mudangas apropriadas dos outros
parametros a fim de continuar reproduzindo as propriedades dos mésons adequadamente.

Para uma visao geral do modelo NJL, é adequado a leitura das seguintes referéncias:

(KLEVANSKY, 1992), (HATSUDA; KUNIHIRO, 1994), (BUBALLA, 2005).

Como todo modelo, o modelo NJL apresenta suas limitagoes: o modelo nao é capaz
de descrever a matéria confinada; o modelo apresenta integrais divergentes e, portanto,
deve ser regularizado a fim de se contorna-las. O método de regularizacao escolhido foi a
introducao de um cut-off, A, ao modelo, que surge como parametro a ser ajustado. Dito
isso, deve-se tomar cuidado com o intervalo de densidades onde esse modelo é usado, pois
ele nao deve ser considerado em densidades baixas, onde as propriedades do confinamento
sao importantes. Como observacao, vale sugerir a leitura das referéncias (LAWLEY et

al., 2006), (BALDO et al., 2007), onde alguns esquemas de regularizacao sao explicados.

Em sua versao SU(2), onde SU(2) é um grupo de calibre, o modelo NJL possui trés
parametros livres: a massa dos quarks up e down, m, e my, respectivamente; a constante
de acoplamento das interagoes escalares, G; e o cut-off, A. Esses parametros sao fixados
ajustando a massa e a constante de decaimento do pion, e o condensado de quarks. A
massa e a constante de decaimento do pion sao conhecidas com uma certa acuracia, o que

nao se pode dizer sobre os condensados dos quarks.

Neste trabalho é considerada a versao SU(3) do modelo NJL, desenvolvida na década
de 1980, com a inclusao das interagoes vetoriais. A densidade lagrangiana desse modelo

contém 4 termos:

L=Ly+L,+L,+ L (3.7)
Sendo que

Lo = (i, 0" —m) ¢ (3.8)
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¢ a parte livre da lagrangiana. Onde ¢ = (u,d, s) denota o campo de quarks no espago de
sabores; m = diag (m,, mg, ms) é o termo de massa corrente, sendo assumida a simetria
de isospin m, = my, e a massa do quark strange mg com um valor bem maior, de forma

que a simetria quiral da densidade lagrangiana é explicitamente quebrada. O termo:

8
a T a 2
=G0 [(9x)° + (dinsw)’] (3.9)
a=0
é a lagrangiana de interacoes escalar-pseudo-escalar. As matrizes A%, com a = 1, ..., 8 sao
as oito matrizes de Gell-Mann que sao as geradoras da dlgebra U(3). O terceiro termo de

3.7 é, por sua vez:

8
a n a 2
= G Y (99X 0)" + (57X’ (3.10)
a=0
e representa a lagrangiana das interagoes vetoriais entre os quarks. Por fim, o 1ltimo

termo da equacao 3.7:

= K {det [{ (1 + ) ¢] +det [ (1 —5) ¢ } (3.11)

corresponde a interacao de t’Hooft que é um determinante no espaco de sabores que, no

caso de SU(3), corresponde a uma interacao de seis pontos (T’THOOFT, 1976).

Esta versao do NJL contém, entao, sete parametros: a massa dos quarks up, down
e strange, m,, mq, M, respectivamente; duas constantes de acoplamento, Gy e G,, que
descrevem as interacoes escalares e vetoriais?, respectivamente; a constante K que descreve

a intensidade da interacao de seis férmions, a chamada interacao de t’Hooft; e o cut-off,

A.

Como ja mencionado, os valores dos parametros do modelo NJL SU(3) sdo determi-
nados assumindo a simetria de isospin, exceto (,, pois as massas dos mésons vetoriais
nao sao ditadas pela simetria quiral. Diversas tentativas tém sido feitas para extrair G,
tanto da carga axial do ntcleon quanto das massas dos mésons vetoriais. Infelizmente,
esses procedimentos de ajuste nao podem dar estimativas confidaveis de G, pois, ¢é dificil
calcular a carga axial do ntcleon sem que se facam aproximagoes grosseiras adicionais;
da mesma forma, no calculo das massas dos mésons vetoriais, também sao necessarias
correcoes devido aos auto-momentos dos quarks e anti-quarks. Sendo assim, surgem in-
certezas muito grandes em G, (KLEVANSKY, 1992), (HATSUDA; KUNIHIRO, 1994),
(BUBALLA, 2005). Embora a razao entre as constantes de acoplamentos G, /Gy tenha

sido estabelecida para ser da ordem da unidade, ainda nao ha um consenso entre os va-

2Essas interacoes vetoriais repulsivas também podem estar presentes na versao SU(2) do modelo NJL.
Veja, por exemplo, (COELHO et al., 2010b).
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lores usados. Dito isso, GG, deve ser tomado como um parametro livre do modelo. Para
uma descrigdo mais detalhada das versdes SU(2) e SU(3) do modelo NJL e de seus pa-
rametros, recomenda-se as referéncias (KLEVANSKY, 1992), (HATSUDA; KUNIHIRO,
1994), (BUBALLA, 2005).

A densidade do potencial termodinamico de campo médio para um dado valor do
potencial quimico p, e temperatura efetiva zero, T,y = 0, é dada, dentro desse modelo,

por:

A 2
0-—N.3 [ D P M 26, Y () - 26, Y (010,

b pdp

(3.12)
+ 4K (uu) (dd) (ss) — nN, Z ,ui/o 57 Qo

Onde 7 = u,d,s é a soma sobre os sabores dos quarks, as constantes n = 2 e N, = 3
sao as degenerescéncias de spin e cor, respectivamente. kp; = 6 (u; — M;) \/u? - Mf éo
momento de Fermi, e u; é o potencial quimico do quark de sabor ¢. Ja a constante )y é

incluida para assegurar que €2 = 0 no vacuo.

Dessa densidade do potencial termodinamico 3.12, pode-se obter a densidade de ener-

gia £, e a pressao P a partir das relagoes:

E=0+ Z Pilbq (313)

P=-0 (3.14)

Sendo que a partir dessas duas equacoes pode-se obter uma relagao entre a pressao e
energia, ou seja, uma relacao da forma P = P(e), que é a EdE. Onde os condensados
O; = <1Ez/1>l., e as densidades p; sao definidas para cada sabor de quark i, respectivamente,

CO1mo:

Ao

—_ 2, M;
¢ = (), = —nN. i ’;,flfg (3.15)
Fi ?

kpi 2
"pdp
pi= (o), =N [ 2 (3.16)
0 T
Sendo M; a massa constituinte do quark de sabor i e E; = y/p? + M? sua energia. Para
uma descricao mais detalhada das equacgoes desse modelo é sugerida a leitura dos trabalhos
de (LENZI, 2010) e (LENZI; LUGONES, 2012).
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TABELA 3.2 — Conjunto de parametros utilizados da versao SU(3) do modelo NJL

Parametro | Valor Usado
A 631,4 MeV
G, A\? 1,829

KA® -9,4

My = My 5,6 MeV
My 135,6 MeV

Conforme ja mencionado acima, GG, sera tomado como um parametro livre na EdE.
Aqui serao estudadas cinco EdEs para a ME dentro desse modelo NJL SU(3), cada qual
contendo um determinado valor fracionario de G, em relagao a G, a saber: G, = 0,
G, =0,1G,, G, =0,2G,, G, = 0,3G,, e G, = 0,4G,. As EdEs resultantes desses cinco
diferentes valores da constante de acoplamento vetorial serao nomeadas GV 0, GV 01,
GV 02, GV03, e GV 04, respectivamente, e serao obtidas numericamente a partir de um
programa em linguagem MatLab. Essas EdEs sao referentes a ME que é neutra com
respeito a carga elétrica e a carga de cor, e em equilibrio-3. Os demais parametros
usados tém seus valores listados na Tabela 3.2. Eles foram obtidos ajustando os valores
do vacuo para: a massa do pion, m, = 139,0MeV’; a constante de decaimento do pion,
fr = 93,0MeV; a massa do kdon, mgx = 495, TMeV; a constante de decaimento do
kdon, fr = 98,9MeV; e os condensados dos quarks, (uﬂ)l/?’ = <dd>l/3 = —246,7TMeV
e (s5)/% = —266,9MeV (KUNIHIRO, 1989), (RUIVO et al., 1999). Esses valores sio
exatamente os mesmos que foram usados na andlise de (LENZI; LUGONES, 2012).

3.3 Transicao de Fase Hadrons-Quarks

Para a construcao de EdEs hibridas é necessério se tomar alguma parte hadronica, e
combind-la com uma parte para a M(Q desconfinada por meio de uma TF. A densidade para
qual a transicao de MN para MQ ocorre, nao é conhecida, contudo existem estimativas
que podem ser feitas por meio de simulagoes de QCD na rede (PISARSKI; WILCZEK,
1984), (ASAKAWA:; YASAKI, 1989), (ELLIS, 1991), (RUSTER et al., 2005), (FODOR;
KATZ, 2014),(BRATOVIC et al., 2013).

Existem duas construgoes comumente utilizadas para modelar a transicao hadrons-
quarks, sdo estas: a construcao de Gibbs (CG) e a constru¢ao de Maxwell (CM). Em
ambos os casos, a TF ocorre em uma regiao do digrama P vs u (Pressao versus potencial
quimico), onde ha um potencial quimico critico, p., para o qual as pressoes Py e Py sejam
iguais, ou seja, Py(p.) = Po(pe) = P., sendo P. a pressao critica de transi¢do onde a

duas fases estao em equilibrio. De acordo com ambas as construcoes, duas fases estao
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em equilibrio termodinamico quando seus potenciais quimicos barionicos®, temperaturas
e pressoes sao iguais, correspondendo, respectivamente, aos equilibrios quimico, térmico

e mecanico:

fH = HQ = He (3.17)
Ty =Ty =T, (3.18)
Py =Py =P, (3.19)

A grande diferenca entre ambas é que na CM assume-se que existe uma tensao superficial
na interface entre as duas fases, que é alta o bastante para assegurar que a transicao

ocorre em uma interface nitida, e nao via uma fase mista*, como ¢ o caso para a CG.

Uma vez que o tratamento completo de uma fase mista requer o conhecimento da
tensao superficial na interface, e da extensao dessa fase de coexisténcia, parametros ainda
pouco conhecidos, para este trabalho sera empregado a CM para modelar a TF hadrons-
quarks. Como ja mencionado, neste caso, ha um ponto, bem estabelecido, de cruzamento
entre as fases hadronica e de quarks no plano pressao versus potencial quimico barionico,
sendo este o ponto que identifica a TF. A fase favorecida é aquela que, para um mesmo
valor de potencial quimico, tem um valor maior para a pressao. Normalmente, para valores
de potencial quimico abaixo do critico, u., MH ¢é favorecida, se estabelecendo assim uma
fase hadronica. Ja para valores de potencial quimico maiores que pu., a MQ é favorecida

se estabelecendo, desta forma, a fase de matéria desconfinada.

No préximo capitulo serao estudadas algumas propriedades importantes de EHs ana-
lisadas com as EdEs obtidas por meio de uma TF como explicada na presente secao.
Entre essas propriedades, a curva massa-raio, M (R), e a estabilidade dessas estrelas serao

analisadas.

30 potencial quimico bariénico pode ser, neste caso, qualitativamente entendido como uma medida
do desequilibrio da proporcao entre béarions e anti-barions.

4Uma fase mista é aquela onde hé a coexisténcia entre duas fases, neste caso, entre a MN e a ME
(GLENDENNING, 1992).
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FIGURA 4.1 — Construcao de Maxwell para a TF de primeira ordem para os conjuntos
hadronicos BK A20, BKA22, BKA24 e BSR8. O cruzamento das EdEs hadronicas e de
quarks nesse plano pressao versus potencial quimico barionico marca o ponto de transi¢cao

entre essas duas fases.

Conforme mencionado no capitulo anterior, para a analise realizada neste trabalho,

optou-se pela CM para simulagao da TF. Neste caso, a regiao de mais baixas densidades,
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FIGURA 4.2 — Construcao de Maxwell para a TF de primeira ordem para os conjuntos
hadronicos BSR9, BSR10, BSR11 e BSR12. O cruzamento das EdEs hadronicas e de
quarks nesse plano pressao versus potencial quimico barionico marca o ponto de transi¢cao
entre essas duas fases.

aquela com potencial quimico menor que ., € predominante hadronica e, para densidades
com potencial quimico associado maior que ., é constituida, predominantemente, por
MQ. As figuras 4.1, 4.2 e 4.3 mostram as curvas pressao versus potencial quimico barionico.
Cada curva hadronica é combinado com cinco EdEs de quarks, com diferentes valores
de acoplamento vetorial GG,. O ponto onde uma curva hadronica intercepta a curva de
quarks, assinala a TF hadrons-quarks. Os conjuntos DDF, DDM E6 e G2* apresentaram
problemas durante a analise e, por isso, nao estao representados e, portanto, daqui em
diante nao estarao mais presentes neste estudo. Conforme pode-se ver nas figuras, dentro
do intervalo de potencial quimico escolhido, todas as transi¢oes hadrons-quarks ocorreram
apenas para a EdE de quarks com acoplamento vetorial nulo, G, = 0. Isso ocorre pois,
o termo de acoplamento vetorial, tem como efeito fisico uma interagao repulsiva entre
os quarks, o que torna a EdE mais rigida, isto é, a matéria se torna menos compressiva
e, consequentemente, a pressao aumenta de forma mais rapida com a densidade, como

pode-se observar na figura 4.4.

O grafico da figura 4.4, em conjunto com os graficos apresentados em 4.1, 4.2 e 4.3, dei-

xam claro a influéncia de uma variacao do acoplamento vetorial, ¢, nas EdEs da ME. Ob-
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FIGURA 4.3 — Construcao de Maxwell para a TF de primeira ordem para os conjuntos
hadronicos FSUGZ03 e IUFSU. O cruzamento das EdEs hadronicas e de quarks nesse

plano pressao versus potencial quimico barionico marca o ponto de transicao entre essas
duas fases.
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FIGURA 4.4 — Pressao versus densidade barionica para as EdEs da ME. Nesse plote
pode-se observar que conforme o acoplamento vetorial aumenta de G, =0 a G, = 0.4G,
a EdE dessa matéria se torna mais rigida.

servando 4.4, fica claro que, diminuindo o valor de GG,,, a EdE se torna mais suave, ou seja,
a variacao da pressao com a densidade é mais ténue. Como efeito, a TF hadrons-quarks
ocorre em densidades mais altas conforme se aumenta o valor de G, (LENZI; LUGONES,
2012). Devido a isso, o aumento de G, elevou as densidades de TF para valores mais altos,
o que inviabilizou as TF's, ja que os dados dos conjuntos hadronicos usados nao alcancavam
tais densidades, conforme pode-se ver nas figuras 4.5a e 4.5b. Assim, das 65 possiveis com-
binacoes hibridas, apenas 10 foram obtidas, dando origem, entao, a 10 EdEs hibridas que
serao, daqui em diante, nomeadas: BK A20GV 0, BKA22GV 0, BKA24GV0, BSR8GV 0,
BSRIGV0, BSR10GV0, BSR11GV0, BSR12GV0, FSUGZ03GV0, e IUFSUGVO.

As 10 EdEs hibridas estao na figura 4.6, onde estao plotadas as curvas pressao versus
densidade barionica. Conforme pode ser observado na figura, essas curvas apresentam um

plato devido a um salto que ha na densidade barionica. Esse comportamento é esperado,
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FIGURA 4.5 — A figura 4.5a traz a curvas pressao versus potencial quimico barionico
para os 10 conjuntos hadronicos que apresentaram TF. Ja a figura 4.5b traz, para esses
mesmos 10 conjuntos, as curvas pressao versus densidade barionica

uma vez que a CM considera uma tensao superficial infinita na interface entre as duas
fases, de forma que AP = 0. Sendo assim, surge uma descontinuidade na densidade
barionica. A largura do plato esta relacionada ao salto da densidade de barions no inicio
da fase de quarks. Note no grafico da figura 4.6 que, quanto mais tardia a TF, maior o

plato, fato que estd diretamente relacionado com a estabilidade da EH, como sera discutido

na sequéncia.
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FIGURA 4.6 — Pressao versus densidade barionica para as 10 EAESs hibridas. Devido a
CM para TF de primeira ordem, a variacao da pressao na interface entre as duas fases é
nula, e como o desconfinamento dos quarks provoca um salto na densidade barionica, um
plato aparece nessa curva.
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4.2 Relacao Massa-Raio em Estrelas Hibridas

Dois dos mais importantes parametros macroscopicos de uma estrela sao a massa gra-
vitacional, M, e o raio estelar, R. A densidade de ENs é tamanha que, seu estudo por
vias da teoria de gravitagao de Newton ¢ inviabilizado. O regime de densidades e massas
envolvidos requer a utilizacao da relatividade geral para qualquer que seja a andlise que
se queira fazer junto a estes objetos astrofisicos. Portanto, para o estudo que se deseja
realizar, serdo utilizadas as famosas equagoes de Tolman-Oppenheimer-Volkoff (TOV)
que, dentro do sistema relativistico de unidades!, sao as equacoes 4.1 e 4.2, deduzidas
por Richard Tolman, Robert Oppenheimer e George Volkoff em 1939 (OPPENHEIMER,;
VOLKOFF, 1939), (TOLMAN, 1939), sendo extensivamente utilizadas para descri¢ao de
parametros observaveis de estrelas relativisticas. As equacoes de TOV s@ao uma deriva-
¢ao das equagoes de campo de Einstein da relatividade geral, quando consideramos uma
métrica de Schwarzschild dentro da fonte (SCHWARZSCHILD, 1916b), (SCHWARZS-
CHILD, 1916a). Assim sendo, a TOV acaba por relacionar parametros microscépicos,
associados a EAE do modelo que se quer analisar, com parametros macroscopicos obser-
véaveis da estrela, tal qual massa e raio, (M, R). Os termos P(r) e €(r) nas equagoes 4.1 e
4.2 sao, respectivamente, a pressao e a densidade de energia a uma distancia r do centro

da estrela.

dz;@ e(r)g\f (r) [1+ P(r)} {HM] {1_ 2M (”]_1 (4.1)

=

—

3
[

/ 4rre (r') dr’ (4.2)
0

Portanto, para uma dada EdE que, neste caso, ¢ uma relagao entre a pressao e a
energia, ou seja, é uma relacao da forma P = P(e), basta integrar a TOV reiteradamente
a partir de uma densidade central, ¢, = ¢(r = 0), e impondo M (r = 0) = 0 como condigao
de contorno, de forma a evitar solugoes singulares. O calculo é realizado até que a pressao
atinja um valor muito préoximo a P = 0, o que ocorre nas proximidades da superficie da
estrela, onde teremos M (r = R) = M, sendo M a massa da estrela e R seu raio. Para cada
EdE fornecida, as equagoes de TOV devolvem uma familia de estrelas parametrizadas pela
energia central €.. A colecao de massas e raios como fungoes de €. é chamada de curva
massa-raio, M(R). Cada curva M (R) possui um ponto de massa méxima que é o iltimo

modelo estavel ao longo da sequéncia de estrelas, como sera discutido a seguir. Feita

No sistema relativistico de unidades tem-se G = ¢ = 1. Onde G é a constante de gravitacio universal,
e ¢ é a velocidade da luz.
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estas colocacoes, fica claro que, os valores de massa e raio de uma EN devem fornecer
informagoes criticas sobre a EdE que governa as interagoes de sua microestrutura. Tao
logo, medidas desses parametros devem restringir de forma significante as familias de

EdEs, o que deve fornecer informagoes extremamente relevantes no ambito da fisica de
particulas e nuclear.

Antes de inserir as EdEs hibridas nas equacoes de TOV e realizar a integracao numé-
rica, que neste trabalho sera feita usando um programa em linguagem Fortran, deve-se
adicionar uma crosta nas estrelas. Para este propdsito, em todos os conjuntos hibridos
deste trabalho, sera utilizada a parametrizacao proposta por Baym, Pethick, e Suther-
land, chamada assim de BPS, que descreve graus de liberdade de ntcleos, elétrons, e
néutrons em densidades de massa abaixo de 5 x 10'g/cm?, para mais detalhes sobre o
tema consulte o artigo de (BAYM et al., 1971).
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FIGURA 4.7 — No painel da esquerda estao plotadas as curvas massa versus raio para
os 10 conjuntos hibridos. As cispides presentes nessas curvas assinalam o inicio de uma
instabilidade ao longo da sequéncia devido ao descofinamento dos quarks no interior das
estrelas. No painel da direita sao mostradas as curvas massa versus energia central para
esses modelos hibridos. Assim como ocorre na figura 4.6, hd um plato nas curvas que
também sao consequéncia da CM para a TF hadrons-quarks.

O painel esquerdo na figura 4.7 traz as curvas M (R) resultantes da integragao das
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equacoes de TOV para as 10 configuracoes hibridas. As cispides que aparecem nessas
curvas, para este caso de configuracoes hibridas, estao relacionadas com a descontinuidade
na energia central, Ae., no ponto de TF hadrons-quarks. Uma estrela compacta é estdavel
enquanto sua massa ¢ uma fungao crescente de €., ou seja OM /e, > 0. No caso de uma
EH, se a descontinuidade Ae. for maior que um certo valor critico, A€ 40, a estrela vai
se tornar instavel assim que o nticleo de quarks desconfinados aparecer, pois a pressao
na ME ¢ incapaz de equilibrar a forca descendente de atragao gravitacional que a energia
adicional no nucleo exerce sobre o resto da estrela. Portanto, como pode-se ver em todos
0s casos, é o inicio da fase de quarks no centro de uma EN que marca a instabilidade da
estrela, fazendo com que ela colapse. Quando A€, 4. é atingido, tem-se que g—% = 0.
Dessa forma, quando essa condicao critica é alcancada, a massa e o raio, ambos fungoes de
P., mudam de sinal quando a TF hédrons-quarks acontece, fazendo com que a curva M (R)
sofra uma mudanca descontinua, deixando de apontar para cima de uma forma continua
(o que indica que M é uma funcdo crescente de P,.), para apontar para baixo (indicando,
assim, que M esta decrescendo com P.), dando origem a cuspide que é observada nessa

curva (LINDBLOM, 1998), (ALFORD; HAN, 2013).

Ja o painel direito da figura 4.7, por sua vez, traz as curvas massa versus energia
central para os 10 conjuntos hibridos. Assim como ocorre com os graficos da figura 4.6,
essas curvas apresentam platos, que também estao relacionados a CM para a TF de
primeira ordem. A largura desse salto estd relacionada ao tamanho do nucleo de quarks
e a estabilidade da estrela, pois, quanto maior for Ae., mais pesado é o nicleo de ME,
e maior a atragao gravitacional sobre o manto estelar, podendo fazer a estrela colapsar.
Ao contrario, se a descontinuidade Ae. é pequena, a atracao gravitacional do nicleo nao
é tao forte para desestabilizar a estrela (isso, é claro, se esse nicleo for suficientemente
rigido para sustentar o resto da estrela). Nos resultados apresentados, as configuragoes
de equilibrio estavel estao antes da regiao desse plato, onde % > 0, de forma que, as
configuragoes que representariam estrelas com nicleos de quarks (aquelas apés o plato),

sao todas instaveis.

Pelo que foi dito acima, fica claro que o desenvolvimento de um nicleo estavel de quarks
depende da compressibilidade da ME. Se a EdE para essa matéria for muito suave, a
configuragao hibrida exibirda uma instabilidade gravitacional. De uma forma geral, formas
exéticas de matéria como hiperons, condensados de pions ou kaons, e MQ tendem a
suavizar a EdE. Portanto, os graus de liberdade adicionais dos quarks introduzidos pelo
desconfinamento reduzem a pressao para uma dada densidade na EdE. Dessa forma, a
parte de alta densidade da EdE hibrida deve ser suficientemente rigida para que a ME no

nucleo resista a pressao da casca hadronica, e assim forneca estabilidade para a estrela.

Dentro do modelo NJL, sao as interacoes repulsivas entre os quarks que fornecem

a rigidez necesséria para estabilizar a estrela, conforme verificado em (COELHO et al.,
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TABELA 4.1 — Massas Maximas dos 10 Conjuntos Hibridos

Conjunto Hibrido | Massa Maxima em Unidades de M
BKA20GV0 1,960
BKA22GV0 1,975
BKA24GV0 1,968
BSR8GV0 1,969
BSRIGVO 1,944
BSR10GV0 1,963
BSR11GV0 1,946
BSR12GV0 1,970
FSUGZ03GVO0 1,944
IUFSUGVO 1,943

2010a). Além de contribuir para a estabilidade da estrela, uma EdE rigida para a ME
tem um outro importante papel que esta relacionado a massa maxima que a configuracao
pode alcancar. E um comportamento geralmente assumido que, quanto mais rigida ¢ uma
EdE mais alta é a massa maxima que a estrela pode suportar. Dessa forma, a observacao
das ENs com altas massas feitas por (DEMOREST et al., 2010) e (ANTONIADIS et al.,
2013) é uma evidéncia que a EAE, descrevendo esses objetos, nao pode ser suave. Este foi
o argumento dado por (OZEL, 2006) para descartar estrelas com ME. Contudo, conforme
observou (ALFORD et al., 2006), esse argumento ndao pode ser usado para descartar
essa forma de matéria, pois ela pode ser tao rigida quanto a MN devido aos efeitos das
interacoes fortes repulsivas entre os quarks que podem endurecer a EdE substancialmente.
Entdo, baseada em outras observacoes astrofisicas, (OZEL et al., 2010) aponta que esses
dados chamariam para uma EdE que nem seja muito suave, de tal forma que nao consiga
acomodar as medidas de massa maxima recentes, como também nao pode ser muito rigida,
a ponto que os raios que sao por ela previstos para as massas medidas sejam muito grandes,

como seria o caso se uma EN tivesse apenas nucleons em seu interior.

Uma vez que o limite superior de massa de uma EN depende criticamente da EdE,
as altas massas dos pulsares que foram medidas por (DEMOREST et al., 2010) e (AN-
TONIADIS et al., 2013) servem para restringir possiveis EdEs para esses objetos, uma
vez que encontrada uma estrela cuja massa ¢ maior que o limite predito por um dada
EdE, isso eliminaria essa equagao particular de consideracoes futuras. Conforme pode
ser observado na tabela 4.1, nenhum dos 10 conjuntos hibridos deste trabalho alcancou
duas massas solares de massa maxima, pois embora os conjuntos hadronicos aqui usados
atinjam por si so essa restricao de massa, qualquer TF que ocorra no interior de uma EN
resulta em um decréscimo de massa maxima devido a suavizacao da EdE. Assim, de uma
forma geral, EHs sao previstas para terem massas méaximas menores que ENs para uma
mesma energia central devido a suavidade da ME. Contudo, deve-se levar em conta o fato

de que nesses 10 conjuntos hibridos o valor do acoplamento vetorial G, é nulo, uma vez
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que, conforme verificado nos resultados de (HANAUSKE et al., 2001), (COELHO et al.,
2010b), (LENZI et al., 2011), o efeito do aumento de G, na EAE da M@ é enrijecé-la,
de forma que, aumentando esse parametro, aumenta-se a pressao para uma certa energia

central, e isso, por sua vez, implica numa estrela que suporta uma massa maxima maior.

4.3 Discussoes

Do que foi dito na secao anterior, o que parece ser o parametro mais crucial para a
estabilidade de um nicleo de ME ¢é o valor da pressao da TF. De fato, quando a MQ surge
em densidades muito altas, o nicleo de quarks nao suporta a pressao exercida pelo manto
de MH, colapsando a estrela. Isso decorre devido a EdE de MQ ser demasiadamente suave,
comparativamente a EdE de MH na regiao préoxima a TF (PAGLIARA; SCHAFFNER-
BIELICH, 2008). Dessa forma, percebe-se que o problema da estabilidade da ME esta

relacionado ao modelo que é usado para descreve-la.

Em (BALDO et al., 2007), os autores usaram o modelo NJL com a introdugao de um
cut-off que era dependente da densidade. Contudo, mesmo assim, a instabilidade das
estrelas modeladas persistiu. Ja o trabalho de (LENZI, et al 2010), tomando diferentes
relacoes funcionais para o cut-off do modelo, conseguiu estrelas estaveis, porém, com
massas maximas que nao condizem com aquelas previstas atualmente. J4 em (Baldo et
al, 2007) sugere-se que a introducao de uma pressao de vicuo, uma “bag”, na forma de um
potencial confinante, poderia resolver a instabilidade estelar, pois, de acordo com estes
autores, a falta de confinamento do modelo teria relacao direta com esta questao. Isso
acontece porque o valor da constante da pressao do vacuo é determinado pela fenome-
nologia de baixas energias. O conteido fisico desse modelo demanda que a pressao no
vacuo é zero, uma vez que nele nao ha confinamento, e entao a pressao constante acima da
transicao quiral, que ocorre quando a simetria quiral é restaurada estd, necessariamente,
presente e é determinada unicamente pelos parametros do modelo. Assim, adicionando-se
um potencial confinante, a instabilidade pode ser removida, desde que a constante de

sacola efetiva seja correspondentemente reduzida.

Devido a nossa ignorancia a respeito do mecanismo de confinamento, a bag pode
ser entendida como um parametro livre no modelo NJL (LENZI; LUGONES, 2012b).
Seguindo esta ideia, (LENZI; LUGONES, 2012b) consideraram uma mudanga no valor
convencional da pressao de vacuo, {2y, tomando o potencial termodinamico do modelo
NJL por —(Qg + 6€2), onde 6 é tido como parametro livre do modelo. O caso 0€2y = 0
corresponde ao modelo NJL convencional. Esse procedimento difere daquele utilizado em
(PAGLIARA; SCHAFFNER-BIELICH, 2008). Neste, foi fixado o valor da constante de

sacola de forma que o desconfinamento e a transicao quiral ocorrem no mesmo potencial
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quimico. Contudo, tomar 02y como parametro livre parece ser mais conveniente, ja que
esta ultima metodologia nao influencia as propriedades do vacuo do modelo que, conforme
ja discutido, é necessario para resolver a instabilidade das estrelas com o modelo NJL.
A anélise feita em (LENZI; LUGONES, 2012b) mostra que o aumento de §§2 de valores
negativos para valores positivos, aumenta a densidade da TF, bem como aumenta o salto
na densidade entre as duas fases. Além disso, aumentando o valor desse parametro,
a massa maxima da EH também aumenta. Contudo, esses efeitos fazem com que as
configuragoes hibridas sejam menos estaveis, de forma que, para valores suficientemente
grandes de 02y, EHs estaveis nao sao possiveis. Assim, verificou-se que conjuntos hibridos
estaveis , dentro desse procedimento, sao possiveis apenas dentro de um pequeno intervalo
de densidades centrais. Esse resultado também foi encontrado por (LENZI; LUGONES,
2012a).

Pelo que foi dito acima, vé-se que o efeito do aumento do parametro §€2y é analogo
ao do aumento de G,, pois, conforme verificado por (LENZI et al., 2011) ha um limite
para a aplicabilidade do acoplamento vetorial para o qual pode-se obter EHs estaveis.
Além disso, foi mostrado em (BONANNO; SEDRAKIAN, 2012) que a densidade da TF
aumenta com a bag, andlogo ao que ocorre aumentando-se G,, fato que, por sua vez,
vai implicar que a EH formada tera um nucleo de quarks menor, e uma contribuicao
hadronica maior. Isso leva a massas maximas maiores porque as EdEs hadronicas sao
mais rigidas que aquelas para a MQ. Contudo, isso acarreta, ao mesmo tempo, em um
grande salto na densidade entre as duas fases, o que tende a desestabilizar as configuragoes.
Dessas consideragoes, fica claro que tanto o acoplamento vetorial quanto a bag, quando
trabalhados em conjuncao, sao importantes para a obtencao de EHs que sejam estaveis
e suficientemente massivas. O acoplamento vetorial, G,,, pode ser usado para regular a
rigidez da EdE da MQ e, assim, possibilitar o aumento da massa maxima. Ja a bag, por
sua vez, pode ser usada para variar o ponto de densidade onde ocorre a TF, levando-a para

valores mais baixos de forma a obter nicleos de M(Q maiores e estaveis, como sugerido
por (BONANNO; SEDRAKIAN,2012) e mostrado por (LENZI; LUGONES, 2012a).

Naturalmente, existem outros procedimentos que levam a obtencao de EHs estaveis.
Em (ALFORD; HAN, 2013) foi usada uma EdE para a MQ em que a pressao da TF é um
parametro livre, e isso levou a EHs estaveis dentro do Modelo NJL. Uma anadlise, de certa
forma, parecida com as de (LENZI; LUGONES, 2012b) e (LENZI; LUGONES, 2012a)
foi feita em (ROSENHAUER et al., 1992), que usaram EdEs baseadas em um modelo do
tipo sacola, 14 os autores investigaram a importancia da constante de sacola desse modelo
sobre a estabilidade de EHs, e encontraram que, para certos valores desse parametro,
pode-se obter conjuntos hibridos estaveis, contudo, essas configuragoes nao alcangaram o
limite inferior de massa maxima esperado para uma EN. Tudo isso refor¢a a importancia

de usar ambos os parametros, GG, e a bag, para se obter EHs que sejam estaveis e que
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tenham, ao mesmo temo, massas maximas suficientemente altas, para estarem de acordo

com o previsto nas iltimas observagoes desta classe de estrelas.

Por fim, é digno mencionar aqui se é, ou nao, possivel distinguir uma EN ordinaria
de uma EH através de medidas de massa e raio. De acordo com estudos tedricos isso
parece nao ser possivel. Em (ALFORD et al., 2005), os autores apontam para o que eles
chamaram de “mascaramento”; segundo esses autores, se a TF hadrons-quarks for um
crossover, ou muito proximo disso, entao as caracteristicas de uma EH sao indistinguiveis
daquelas de uma EN. Esse problema surge quando se usam modelos para a MQ com
interacoes de mésons vetoriais, as quais sao muito similares em seu comportamento ao
modelo de EAE nuclear padrao, como é o caso do modelo NJL. Isso também foi o que
notaram (HANAUSKE et al., 2001). Segundo eles, as propriedades globais das estrelas
com ME sao muito similares aquelas de uma EN ordinaria, principalmente se a razao
G,/Gs é tomada préxima da unidade. Dessa forma, fica nitido que, conforme apontaram
(ALFORD et al., 2005), diagnosticar a presenga de MQ no interior de uma EN por meio
da relacao M(R) é dificil, pois as regides do espago de M(R) que podem ser alcangadas por
EHs sao as mesmas que podem ser alcancadas por ENs. Portanto, disso decorre que nao
se pode excluir EHs via observagoes M(R). Essa também foi a conclusao em que se chegou
(ALVAREZ-CASTILLO et al., 2014). Através de uma andlise bayesiana, eles concluiram
que o atual conhecimento de observagoes de massa e raio de estrelas compactas ainda nao

permite extrair informacoes sobre a existéncia de MQ no nicleo de ENs.



5 Conclusao

A parte do diagrama de fases de altas densidades da MN é ainda muito pouco conhe-
cida. Ainda assim, os modelos que buscam descrever objetos compactos compostos desse
tipo de matéria sao sempre restringidos por causalidade, estabilidade hidrostatica, e valo-
res de massa que atinjam as restricoes observacionais para massa de ENs. Neste trabalho,
foram modeladas configuragoes hibridas utilizando a versao SU(3) do modelo NJL, para
descrigao da ME no nicleo das estrelas (LENZI; LUGONES, 2012), e conjuntos hadro-
nicos que passaram por uma série de restricoes tedricas, experimentais e observacionais

feitas por (DUTRA et al., 2014), (DUTRA et al., 2012), (DUTRA et al., 2016).

Por meio da anadlise dos resultados apresentados neste trabalho, em um primeiro mo-
mento, nao foi possivel concluir sobre o efeito do acoplamento vetorial para configuracoes
de EHs ja que, para estes casos, a TF nao aconteceu. Contudo, fica claro que, o nao cruza-
mento entre as fases esta diretamente associado a rigidez da EAE que, como mostrado por
(LENZI; LUGONES, 2012), aumenta com o aumento da constante de acoplamento veto-
rial G, colaborando, assim, com o aumento da massa maxima da estrela, possibilitando

configuragoes condizentes com observagoes astrofisicas recentes.

Qualquer cendrio para a existéncia de matéria exdtica e uma TF em alta densidade,
que tende a suavizar a EdE, pode ser abandonado, a menos que ele ofereca configuragoes
de estrelas compactas estaveis com uma massa maior que 2M,. O fato de que os conjun-
tos hadronicos aqui utilizados tinham massa maxima maior que 2My, e que apds a TF
essa massa maxima decresceu, corrobora o resultado de que a introducao dos graus de
liberdade dos quarks suaviza a EdE, de forma que a massa maxima do conjunto hibrido
é reduzida em relacao aquela de sua parte hadronica sozinha. Além de nao atingirem a
restrigdo de massa maxima minima estabelecidas pelas medidas feitas por (DEMOREST
et al., 2010) e (ANTONIADIS et al., 2013), nos resultados apresentados, nenhuma das
10 configuragoes de EHs apresentam um nucleo de quarks estavel (tomado o critério de
estabilidade OM/0ey > 0). Estes resultados se devem ao fato de que a EAE para a fase
desconfinada usando o modelo NJL sem o acoplamento vetorial, além de muito suave,
em todos os casos, emerge em uma TF em densidades muito altas, fatos que impedem
o surgimento de configuragoes com nicleo de quarks estavel, e também massas maximas
com valores acima daqueles observados em (DEMOREST et al., 2010) e (ANTONIADIS



CAPITULO 5. CONCLUSAO 57

et al., 2013).

Dadas as circunstancias, optamos por uma uma discussao detalhada sobre como a
inclusao de uma bag, que simula um potencial confinante dentro do modelo NJL, pode
resolver o problema da instabilidade das EHs. Uma das maiores dificuldades para mode-
lar EdEs hibridas é se obter, ao mesmo tempo, um nicleo de MQ estavel e uma massa
suficientemente grande. Mas, conforme concluiu-se em (LENZI; LUGONES; 2012) e (AL-
FORD; HAN, 2013) é possivel obter EHs estdveis e pesadas para parametros razodveis
que equilibrem a EdE da MQ), de forma tal que: a TF ocorra em densidades mais baixas,
a descontinuidade na densidade de energia na TF seja menor, e que a EdE para MQ seja
mais rigida. E ambos os parametros, GG, e a bag, como assinalaram (LENZI; LUGONES,
2012) e (BONANNO; SEDRAKIAN, 2012), podem ser usados em conjunto para resolver
essas duas questoes. Nessa perspectiva, uma outra analise utilizando os parametros 0€2 e
G, em conjunto, a fim de se obter EdEs que resultem em configuracoes estaveis de EHs,
utilizando os mesmos conjuntos hadronicos utilizados no presente estudo, parece ser um

trabalho interessante.

Também foi, sucintamente, discutida a relevancia das curvas massa-raio desses objetos.
Essas curvas fornecem informacoes criticas sobre a EAE da matéria ultra-densa. Contudo
a determinacao de ambos, massa e raio, ainda é muito dificil. Apesar das dificuldades,
os estudos dessas relacoes sao ainda de suma importancia. Infelizmente, devido ao mas-
caramento apontado por (ALFORD et al., 2005) nao se pode usar ainda a relacdo M (R)
para se distinguir uma EH de uma EN. E isso também inclui medidas de massa maxima
para ENs. Pois, na auséncia de restrigoes tedricas e experimentais sobre a EdE da MQ),
pode-se variar os parametros desconhecidos dessa equacao para obter EHs pesadas, de
forma que fica claro que sem avancos tedricos e experimentais que restrinjam a EdE dessa
matéria desconfinada, uma medida tal como a de massa maxima de uma EN, nao seria
capaz de descartar a presenca de um niicleo de MQ (ALFORD; HAN, 2013), (KLAHN et
al., 2007).

Na verdade, nenhum resultado fenomenoldgico atual fornece algum forte argumento
contra a presenca de MQ dentro de uma EN (KLAHN et al., 2007), j4 que configuracoes
hibridas estaveis podem ser obtidas para EdEs dessa matéria suficientemente rigidas, ou
para um ponto de TF longe da configuracao de massa maxima da parte hadronica da
estrela. Bem como, nenhuma analise de dados observacionais disponiveis pode descartar
a presenca dessa matéria (ALFORD et al., 2006), (ALVAREZ-CASTILLO et al., 2014).
Dito isso, o método apontado por (MORAES; MIRANDA, 2014), no qual se propée o
uso de ondas gravitacionais para se distinguir uma EE de uma EN, se apresenta como
uma importante alternativa para tentar distinguir uma EN de uma EH através de uma
analise semelhante a que esses autores fizeram, e se configura, assim, como um interessante

trabalho futuro.
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Os modelos usados para estudar a TF hadrons-quarks no nicleo de uma EN, como
o NJL, sdao extremamente fenomenoldgicos e ainda requerem consideraveis melhorias. O
assinalamento da existéncia de M(Q no interior de uma EN seria uma importante desco-
berta com enormes consequéncias para a fisica nuclear e de particulas, para a astrofisica
de objetos compactos, e para a cosmologia. Uma vez que, neste tltimo caso, ela impulsio-
naria pesquisas e teorias sobre o universo em seu estagio inicial, pois, daria-nos um quadro
da matéria em altas densidades de energia em um nivel muito mais fundamental do que
aquele que esta acessivel por experimentos terrestres de alta energia, como é o caso dos
trabalhos de (AGRAWAL; PAWAR, 2017) e (NAGPAL et al., 2018) que abordam modelos
cosmoldgicos alternativos levando em conta a possivel existéncia de ME. Portanto, devido
a essas e outras importantes implicacoes, os estudos que buscam elucidar se ou nao a ME

é de fato estavel sendo, assim, o estado fundamental da QCD, devem ser encorajados.
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- RESUMO:

A matéria ordindria é formada por barions e estes, por sua vez, sdo compostos por quarks que estao confinados em
seus interiores. Entretanto, é previsto teoricamente que se a matéria baridnica for comprimida em densidades
suficientemente altas, ela vai sofrer uma transicao de fase para um plasma de quarks e glions, chamado de
matéria estranha. Se absolutamente estdvel, esse plasma seria o estado fundamental da matéria, e poderia
dar origem a objetos compactos, como as estrelas estranhas e hibridas, por exemplo. Este trabalho tem como
objetivo principal estudar a estabilidade de estrelas hibridas dentro do modelo Nambu-Jona-Lasinio SU(3), que
é uma teoria efetiva comumente usada para estudar a matéria de quarks, a fim de ajudar a elucidar a questao
da estabilidade da matéria estranha dentro dessas estrelas.

12. GRAU DE SIGILO:
(X) OSTENSIVO () RESERVADO () SECRETO
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