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1 Resumo

Neste trabalho, comec¢amos por estudar a equagao de estado (EoS) de um gas
de Fermi para nucleoes e electroes em equibrio beta. De seguida, discutimos
a EoS para a matéria de quarks, no ambito do modelo da sacola do MIT. O
efeito de campos magnéticos fortes na EoS de matéria de quarks foi também
incluido, para depois estudar a transicao de fase matéria hadronica - matéria
de quarks. Finalmente, integrando as equacoes de Tolman-Oppenheimer-
Volkoff (TOV), obtivemos graficos da massa gravitica em funcdo do raio
para todas as familias de estrelas consideradas.






2 Introducao

O trabalho de investigacao que apresento nesta tese foi realizado no ambito
do projecto PTDC/FIS/64707/2006, “Das particulas as estrelas compactas” e
teve como finalidade principal estudar a equagao de estado (EoS) de matéria
estelar densa, formada apenas por quarks, na presenca de campos magnéticos
fortes. O trabalho consistiu em:

a) Determinagao da energia de uma particula relativista num campo mag-
nético;

b) Estudo do modelo da sacola do MIT;

c) Determinacdo de EoS para matéria estelar de quarks no ambito de um
modelo de sacola do MIT generalizado;

d) Determinagao de EoS para matéria estelar de quarks na presencga de um
campo magnético forte;

e) Estudo do efeito do campo magnético na transigao de fase matéria hadronica-
matéria de quarks em matéria estelar.

Como ponto de partida e motivacao para o trabalho desenvolvido, faco,
na sec¢ao 3, uma pequena introducao sobre estrelas compactas.
Na seccao 4, como introdugao ao estudo da equagao de estado (EoS) de um
objecto compacto, discuto a EoS de um gas de Fermi para nucledes e electroes
livres, com vista a tentar mostrar qual serd a constituicao de uma estrela de
neutroes.
Segue-se, na seccao 5, a discussao da determincao de uma EoS para estrelas
de quarks, no ambito do modelo da sacola do MIT.
Na seccao 6, faco uma pequena introducao sobre magnetares para depois, na
seccao 7, estudar a EoS para matéria estelar de quarks na presenca de um
campo magnético forte.
Na seccao 8 é discutida a transicao de fase matéria hadronica-matéria de
quarks e na seccao 9 sao introduzidas as equacoes de Tolman-Oppenheimer-
Volkoff (TOV) para vermos, depois de integradas, qual a relacdo entre a
massa e o raio de familias de estrelas de matéria de quarks, estrelas de matéria
hadronica e estrelas hibridas.
Finalmente, na seccao 10, faco um pequeno resumo com respectiva analise
aos resultados que obtivemos.
No apéndice A, sao calculados os valores proprios da energia de uma particula
de Dirac sujeito a um campo magnético forte, para mostrar como surgem os
niveis de Landau. No apéndice B indico o Lagrangiano do modelo GM3.



3 Estrelas Compactas

As estrelas compactas sao o que resta das estrelas luminosas. O termo com-
pacto refere-se ao facto destes objectos serem muito pequenos para a massa
que tém. As estrelas de neutroes, as anas brancas e os buracos negros fazem
parte deste grupo.

Estes objectos sao formados no fim da vida das estrelas. As estrelas de
neutroes sdo as estrelas mais densas e pequenas conhecidas. Sao cerca de 104
vezes mais densas que a Terra e a sua massa ¢ cerca de 1.5 massas solares, o
que nos indica que o seu raio ha-de ter cerca de 15 km...

A nocao de que uma estrela de neutroes surge a partir das cinzas de
uma estrela luminosa no fim da sua evolugao remonta a 1934 e ao estudo de
explosoes de supernovas de Baade e Zwicky.

Durante a vida luminosa da estrela, parte do hidrogénio original é con-
vertido em elementos mais pesados, através de reaccoes nucleares, pelo calor
produzido pela compressao gravitacional. Quando ferro suficiente é produ-
zido - ultimo elemento da cadeia de fusao - o centro da estrela, que contém
este elemento tao pesado, colapsa e uma quantidade enorme de energia é
libertada na explosao da estrela, quantidade esta suficiente para dividir os
nicleos nos seus constituintes.

Os constituintes das estrelas de neutroes - leptoes, barides e quarks - sao
degenerados. Todos eles estao no estado de energia mais baixa possivel. As
reaccoes de fusao na estrela original chegaram ao fim, no que diz respeito
a energia - o centro colapsou e a energia gravitacional foi libertada - os
neutrinos escaparam. A estrela ficou sem fonte de energia para excitar os
fermioes. S6 a pressao de Fermi e a for¢a nuclear sao os responsaveis para
que nao haja um colapso gravitacional.

As vezes, quando a massa ¢ suficientemente alta, surge um buraco negro,
objecto dinamico cuja existéncia e propriedades externas podem ser enten-
didas & luz da Teoria Classica da Relatividade Geral. Estes objectos tém
uma massa superior a 3 massas solares e um raio menor que o das estrelas
de neutroes. Um buraco negro com uma massa solar teria um raio da ordem
de ~ 3 km.

Para além dos buracos negros, também as estrelas de neutroes e as anas
brancas sao descritas a luz desta teoria.

Ao contrario das estrelas de neutroes, as anas brancas sao constituidas
por niicleos imersos num gas de electroes. Estes niicleos sao de hélio, carbono
e oxigénio e, nalguns casos, também contém elementos mais pesados, como
o magnésio, dependendo de até onde a cadeia de reacgoes nucleares chegou,
antes de ocorrer o colapso da estrela primitiva, surgindo, entao, a ana branca.
Estas estrelas tém uma massa inferior as estrelas de neutroes, cerca de 1
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massa solar, e o raio ronda os 0.01 raios solares, cerca de 1000-10000 km.

4 Equacao de estado (EoS) de um gas de Fermi
para nucleoes e electroes

Para encontrarmos a EoS para uma estrela de neutroes, vamos considerar
um modelo que descreve um gas de protoes, neutroes e electroes que nao
interactuam entre si e cuja energia é a mais baixa possivel. Tal situacao
é designada por equilibrio beta. Supode-se que h& tempo suficiente para se
estabelecer um equilibrio que tem como forca fundamental a forca fraca.

Como os protdes, neutroes e electroes sao fermides (particulas de spin
semi-inteiro), obedecem ao Principio de Exclusdo de Pauli - cada estado
quantico s6 pode ser ocupado por uma tunica particula.

Vamos também considerar o gés degenerado - todos os estados quanticos,
até uma dada energia, chamada energia de Fermi, estao ocupados.

Para baixas temperaturas, T, este pressuposto é aceitavel, desde que a
condigao seguinte seja satisfeita:

T << Ep = /(K2 + m2) (1)

onde kr designa o momento de Fermi.

Queremos calcular a EoS, que é a pressao em funcao da densidade de
energia, ou a pressao e densidade de energia em funcao da densidade bario-
nica.

Ora, a pressao, a densidade de energia e a densidade barionica de um gas de
Fermi relativista sao dadas por:

k‘F,
i : 2
e = Y 2—7r2/0 VE2 + m2k2dk,

1=n,p,e

p= 2 55a) et

i=n,p,e

kF.
Z v ‘2

=n,p

onde v representa a degenerescéncia, que, para os fermides é igual a 2, que
corresponde as duas projecgoes de spin, +1/2.
A relacao termodinamica que permite determinar a pressao é:

oFE 5 0 € Oe
p——W—PO—p;— 8_p_€ (3)



Ora, calculando os integrais (2), obtemos as seguintes expressoes:

1 ) 1 2 1 4 Ml+sz
= 2 gl (- gt =gt (B
1 5 3 wi + kg,
= Z/{:( 2_Z 2) — 4] <—Z>}’ 4
p 1.222612'”2 [:u Fi \ 2m2 + 2mz n m; ( )
k.
p= Z 32’
i=n,p
onde
pi = (m? + k)" (5)

¢ a energia de Fermi ou potencial quimico da particula 7. Resolvendo a
terceira equacao em ordem a kp e substituindo nas duas outras, obtemos
e(p) e p(p).

Para a EoS, queremos minimizar a densidade de energia total dos neu-
troes, protoes e electroes €(pn, pp, pe) = €(pn) +€(pp) + €(pe) para uma densi-
dade barioénica fixa p = p,, + p, sujeita a condicao de neutralidade de carga:
Pp = Pe-

Vamos usar o método dos multiplicadores de Lagrange. Seja

F(pn, pp, pe) = €(pns Py, pe) + a(p — pn — pp) + B(pe — pp)

a funcao que queremos extremar. Exigimos ainda que

OF ., oF o
Opn, ’ dpp ’ Ope
Temos entao:
opn  Opy B ~ Opn
OF Oe Oe
— = ——a—-f=0=a=—-0
Opp Opp Opp
OF Oe Oe
.~ op P75, ©)
Por outro lado, vemos que
Oe Oe Ok,
Opn  Oky, Opy, @)
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Usando a primeira e a tltima expressao de (2), vamos obter

Oe

. (k2 +m2) v (8)

Usando o mesmo procedimento para os protoes e para os electroes, temos

Oe Oe Ok, _ (ki N mZ>1/2

dp, Ok, Op, v
De e ke (5 o\
Ope Ok Op. (k +m@) (9)

Substituindo estes resultados nas expressoes (6), temos que
1/2
o= <k121 + mi) = iy,
) L\ 1/2
a+ = (kp—l—mp> = Ly,
1/2
—B=(k2+m?) " =pe (10)
Usando as expressoes (6) e (10), obtemos

,ue—f_:up = Hn (11)

A expressao do equilibrio quimico (11) indica que os niveis de energia
estao todos preeenchidos até a energia de Fermi. !

A densidade barionica, p, é dada por:

p= % (k2 +K2) (14)

A condicao de neutralidade de carga pode ser escrita como:

ke =k, (15)

INa, verdade, esta expressio é uma aproximacdo, pois nao estamos a considerar os
neutrinos emitidos:
nepte 41, (12)

A expressao para o equilibrio quimico seria:
L = Hp + He — s, (13)

mas como 0s neutrinos escapam por interactuarem muito pouco com a matéria, ficamos
apenas com a expressao (11).
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Estas duas equagdes e ainda a condigao de equilibrio quimico, (11), permitem
determinar k,, k, e k., de modo a que a energia seja minimizada.

Vamos supor que temos uma estrela constituida apena por neutroes, i.e.,
k, = 0:

9 9 1/2
(k:n + mn) =m. +m, (16)

Resolvendo em ordem a k,,, obtemos:

n

2
k2 = (mi + mf,) —m? <0 (17)

pois my, = 939.6 MeV, m, = 938.3 MeV e m, = 0.511 MeV. Nao temos uma
solucao real, o que nos leva a concluir que k, tem que ser finito. Assim,
prova-se que nao ha estrelas de neutroes constituidas apenas por neutroes!

Vamos ver agora se podemos ter uma estrela constituida apenas por pro-
toes e electroes. Considerando, entao, k, = 0, temos:
) \ /2 ) S\ 12
my, = (kp +mp> + (k +me) =
2

mz +m?2 —m2y\ 2
om p) —m?=1.40MeV? = 3.60 x 10"°fm™2  (18)

= k2 = <
P 2m.,

Este é o valor mais baixo de k, para o qual k,, é finito. Abaixo da densidade

k?3
p= 3—;’2 =729 x 10 fm ™ (19)

ou abaixo da densidade de energia
€~ pmy = 347 x 1073 m™* = 1.22 x 107g/cm® (20)
um gas de Fermi de carga neutra em equilibrio é uma mistura igual de pro-

1/3
toes e electroes, onde k, = (37r2p> , ke = k, e k, = 0. Acima destes

valores, podemos usar a equacao para uma densidade barionica fixa, (14),
para escrever

) 5\ 1/3
k, = <37r p— k‘p> (21)
Usando agora a condicao de neutralidade de carga: k. = k,, podemos escrever

) 5\ 2/3 ,]1/2 ) L\ 1/2 ) 2\ 1/2
[(377 p— kp> + mn] = (k‘p + me) + (kp + mp> (22)
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Em regime ultra-relativista, quando todas as massas podem ser ignoradas,

obtemos: ]

Pp — gp (23)

Este resultado mostra que as estrelas de neutroes sao constituidas, na sua
maioria, por neutroes.

4.1 Limites das altas e baixas densidades

No limite das altas densidades consideramos o limite ultra-relativista (k >>
m, as massas podem ser desprezadas) e o limite relativista (k ~m = p ~ k).
Assim, as equagoes (4), no limite relativista, tomam a seguinte forma:

€~ 47r2[k4 ;m ln<3:>}
P 127?2[k4 gm 1”(3:” (24)

No limite ultra-relativista, In (m> << k*, e podemos escrever

1
o }msp S (3r%) (25)
Para densidades baixas, fazemos uma expansao em k/m:
~ EE6E) 56 56 )]

© T 2Bn) To\n) Tse\m/ T 1aa\m

m*rl/ kNS 1 kN7 1 /k\9

—=l—) ——=(— —(— 2
b= e [5(m> 14<m> +24(m> ] (26)

Para densidades muito baixas, k& << m, a aproximacao nao-relativista
reduz-se a:

Q

mk3 N k5 N N (37T2,0)5/3
€= EXM T eE—
372 " 10m°m P Homem
L5 (37m2p)3/3

pR (27)

= pa
Breem P T5em

Ora, as densidades altas e baixas tém diferentes significados para electroes
e protoes. Por exemplo, quando m. < k. = k, > m,, os electroes sao
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Figura 1: Protao: nao-relativista em toda a gama de densidades considerada

relativistas (k. > m.) e os protoes sdo nao-relativistas(k, < m,). No limite
ultra-relativista, a energia e a pressao sao apenas funcao da densidade e nao
da massa.

Quando os electroes passam de particulas nio-relativistas, p ~ p*/3 (den-
sidades baixas), para ultra-relativistas, p ~ p*? (altas densidades), a EoS vai
variar entre estas duas equacgoes. A pressao dos electroes deixa de suportar
a forga gravitica e da-se um colapso.

A este limite chamamos limite de Chandrasekhar e representa a massa
maxima que a pressao dos electroes pode suportar antes da estrela colapsar
e dar origem, por exemplo, a uma estrela de neutroes ou a um buraco negro.

Em conclusao, vemos que abaixo de € ~ 107g/cm?, o gis de Fermi é uma
mistura igual de protoes e electroes. Acima deste valor, sao os neutroes a
espécie dominante.

4.1.1 Resultados

Para compreendermos como se comportam as diferentes particulas em di-
ferentes gamas de densidade, obtivemos gréaficos da pressao em funcao da
densidade de energia, na escala logaritmica, em gem 3. Consideramos o pro-
tao, o electrao e duas particulas de massas intermédias: uma de 5 MeV, o
quark d, e outra de 150 MeV, o quark s.

Analisando a figura 1, vemos que o protao tem comportamento nao-
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Figura 2: Electrao: em toda a gama de densidades indicada, comporta-se
como particula ultra-relativista
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Figura 3: Quark s: de particula ndo relativista, para p < 10'gem =3, passa
a particula relativista, para densidades acima deste valor
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Figura 4: Quark d: pode-se considerar como particula ultra-relativista, para
p > 10 ~ 10tgem

relativista em toda a gama de densidades. O neutrao tera um comportamento
semelhante ao do protao, pois a sua massa é muito proxima da do protao.
O electrao, por sua vez, apresenta sempre comportamento ultra-relativista,
para a gama de densidades indicada, como mostra a figura 2.

Na figura 3, o quark s (massa de 150 MeV) apresenta-se como particula
nao-relativista, para p < 10'' gem™3, mas com o aumento da densidade de
energia, mostrar-se-4 com comportamento relativista. Na figura 4, o quark d
(massa 5 MeV), para baixas densidades de energia, apresenta-se como uma
particula nao-relativista, mas no limite das altas densidades de energia, passa
a ser relativista, e mesmo ultra-relativista, para p > 10 ~ 10 gem =3,

4.2 Equagao de estado (EoS) de um gas de Fermi para
nucleoes, electroes e muoes

Vamos considerar mudes na EoS. Se o momento de Fermi dos electroes for
suficientemente alto, é favoravel, do ponto de vista energético, a reaccgao:

e —u v+ (28)

Vamos seguir os mesmos passos que usamos para determinar a EoS de um
gas de Fermi para nucleoes e electroes. Assim, queremos minimizar a densi-
dade de energia total dos neutroes, protoes, electroes e muoes €(py,, Pp, e, Pp) =
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€(pn) + €(pp) + €(pe) + €(p,) para uma densidade barionica fixa p = p, + p,
sujeita a condicao de neutralidade de carga: p, = p.+p,. Considerando estas
condigoes e usando o método dos multiplicadores de Lagrange, obtemos:

fe = [y (29)

M = Hp + Ky (30)

A expressao para o equilibrio quimico (30) indica que os niveis da parti-
cula estao todos preeenchidos até a energia de Fermi.
A densidade barionica, p, é dada por:

p= # (k2 +K2) (31)

A condicao de neutralidade de carga pode ser escrita como:
3_ 13, 13
ky, =k +k, (32)

Estas duas equagoes e ainda a condigao de equilibrio quimico, (30), per-
mitem determinar k,,k,, k. e k,, de modo a que a energia seja minimizada.

De um modo semelhante, podemos concluir que, a densidades suficiente-
mente altas, serd favoravel o aparecimento de hiperoes.

4.3 Constituicao das estrelas de neutroes

As estrelas de neutroes tém uma crusta de cerca de 1 km de espessura e um
interior liquido e pesado, constituido essencialmente, por protoes, neutroes e
outros hadroes. Ora, este interior muito denso pode fazer com que a transicao
de fase para matéria de quarks possa ocorrer.

Neste processo, a interaccao fraca converteria cerca de um terco dos
quarks em quarks estranhos porque, a altas densidades, segundo Bodmer
e Witten, este estado pode ter uma energia mais baixa do que um estado de
matéria de quarks formada apenas por quarks u e d.

Para densidades e energia suficientemente altas, ocorrem reacgoes do tipo:

e +n—X +1, (33)
e +p—A+v, |,

com o aparecimento de matéria estranha hadronica. Supondo a hipotese
de Bodmer e Witten valida e que a transicao de desconfinamento ocorre no
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Estrela de neutroes

massa ~ 1,5 a massa do Sol

diametro ~ 15 Km

o
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com mais algumas particulas matéria de quarks
np e ,UmKAZ.)

=

neutréo hiperéo

protao pido ) Sigmai -
kado hiperédo
Lambda

Figura 5: Esquema de uma estrela de neutroes

centro das estrelas de neutroes, entao nao haveria nada que impedisse que
toda a estrela fosse convertida em matéria estranha em equilibrio quimico:

de—u+e +7 (34)

s«——u+e +1,

Estas novas estrelas designam-se estrelas estranhas, e sao formadas, apro-
ximadamente, por igual nimero de quarks u, d e s.

A figura 5 representa um esquema de uma possivel estrela de neutroes
formada por crusta, interior liquido e denso, e no centro uma possivel fase
de matéria estranha.
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5 Estrelas de Quarks

As estrelas de quarks s@o compostas, no seu todo ou em parte, por matéria de
quarks. Neste estado, os quarks nao estao confinados nos hadrdes e, segundo
o modelo da sacola do MIT, estao apenas sujeitos a pressao da Bag, que
representa a regiao onde os quarks estao, caracterizada por uma constante
de energia por volume, B.

Assim, se os nucleoes, feitos de quarks up e down, sao sujeitos a pressoes
suficientemente altas, “as fronteiras” destes poderiam desaparecer, deixando
de haver confinamento, e a transicao para a fase de matéria de quarks po-
deria ocorrer. Nesta fase, os quarks ja nao estao confinados localmente e
os hadroes nao existem. Os quarks up e down podem converter-se noutros
sabores (strange, charm..) através de interaccoes fracas, para que a energia
de Fermi baixe, aumentando a degenerescéncia. Na practica, s6 os quarks
u, d e s aparecem na matéria de quarks porque os outros tém massas muito
maiores que os potenciais quimicos involvidos (da ordem dos 300 MeV até ~
500 MeV).

A matéria de quarks constituida por trés sabores é energeticamente favo-
ravel a matéria de quarks de dois sabores, segundo a conjectura de Bodmer
e Witten.

Para uma pressao nula, a matéria de quarks de trés sabores seria mais
estvel que o nicleo de ferro % Fe com uma energia por niimero bariénico mais
baixa. Isto faria com que a matéria de quarks estranha fosse a substancia
mais estavel conhecida.

Assim, os niicleos baixariam a sua energia, convertendo-se em matéria
de quarks. As taxas para estas conversoes sao negligenciaveis para quase
todas as condicoes, excepto, talvez, nas estrelas de neutroes, onde se atingem
densidades muito altas.

A matéria estranha pode ser tratada como um gas de Fermi de quarks
up, down e strange neutralizado por electroes, no modelo da sacola do MIT.

5.1 O Modelo da Sacola do MIT

O modelo da sacola do MIT foi inventado para tentar contabilizar as massas
hadrénicas em termos dos seus constituintes - quarks. Também tem sido
usado para discutir a matéria de quarks.

A primeira premissa deste modelo consiste no confinamento e no movi-
mento livre dos quarks na regiao, sem cor, confinada. Assume-se que no
vacuo, em QCD, os quarks estao excluidos, o que quer dizer que no volume
em que os quarks estao confinados, o vicuo tem que ser expelido, o que custa
energia.
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Esta energia por unidade de volume é chamada constante da sacola e
designa-se por B. Assim, a energia associada & presenca dos quarks num
volume V' é BV - representa a quantidade de energia necesstia para fazer a
sacola no vacuo, dentro da qual os quarks se movem livremente.

Para além desta energia, temos ainda a energia associada ao movimento
cinético dos quarks no volume V. Para os hadroes, assume-se que os quarks
se movem livremente numa cavidade esférica com condigoes fronteira. Para
a matéria de quarks, a energia associada as condig¢oes de superficie nao é
importante quando comparada com a energia contida no interior - os quarks
podem ser tratados como um gas de Fermi.

Assim, a densidade de energia, €, e a pressao, p, da matéria de quarks
tém duas contribuicoes distintas: a sacola de confinamento e o movimento
cinético dos quarks.

5.2 EoS da matéria de quarks

As expressoes para a pressao, densidade de energia, densidade baridnica e
densidade de carga para um gés de Fermi de quarks de massa my e potencial
quimico gy, onde f designa sabor (flavour), a uma temperatura finita, 7,
sao:

_ 1 e aEf >
p = Yo [ KA )+ e )|k~ B,
¢ = 27T2/ O (k) [n(k, i) + n(k, ~piy) | Kdk + B,
1
p = Zgz—f/ n(k, pug) — n(k, w)}dek
f
fy o
0 = Sk [ [tk = nlh.—up) | (35)
f
onde
Es(k) = (m} + k*)'/? (36)

representa a energia cinética do quark f e

n(k, pup) = (exp{[Es(k) — ] /T} + 1)

é a funcao distribuicdo de Fermi para uma temperatura 7. O factor 1/3
aparece na densidade bariénica porque cada quark tem ntmero bariénico

1/3.

-1

(37)
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A degenerescéncia dos quarks, por cada sabor, é vy = 25, X 3cor. qf € @
carga eléctrica do quark f. Para descrever a matéria estelar, ainda devemos
acrescentar a estas expressoes, a contribuicao dos electroes e dos muoes.

5.2.1 Temperatura zero

No limite 7" — 0, a fun¢ao distribuicao de Fermi torna-se uma funcao de
escada, i. e.,

1 E <y
k) ={ ¢ g St 39
Assim, as equagoes (35) reduzem-se a:
1 ky k4
—~ _B IS
p +zf:7rz/0 (k2+m?)1/2 ’

3 M
e = BJFZP/O k2 (K +m?2) '/ dk,
f
! kkadk:
p = zf:ﬁ/o )

3 o,
0 = X [ Ed (39)
f 0

Depois de alguma algebra, obtemos:

1 ) 3 Hf—l-k‘f
p o= B gk (4 = )+ g (S5
f
3 s 1 9 1y py+ky
¢ = B*;m[ﬂf’ff(ﬂf—imﬁ‘§mf1“(m—f)}v
]{33
_ f
p= .33
f
1
¢ = ) —ukf (40)
f

onde k¢ é o momento de Fermi para o sabor f e
= ()4 1) (41)

representa o seu potencial quimico.
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Estes resultados sao apropriados para calculos de estrelas compactas,
onde os nucledes sofreram uma transicao para uma fase desconfinada, for-
mada apenas por quarks e leptoes, no interior da estrela, devido as altas
pressoes que se fazem sentir. Como as temperaturas das estrelas de neu-
troes, pouco depois do seu nascimento, caem para a regiao dos KeV, que
é negligenciavel a escala nuclear, o limite da temperatura zero é uma boa
aproximacao.

A tabela 1 indica os seis quarks conhecidos, com as respectivas proprie-
dades: massa, nimero barionico, carga eléctrica, projeccao de isospin, estra-
nheza, charm, beauty e truth:

Nome | Massa(MeV) b q is s ¢ b t
1 5 1/3 2/3 1/2 0 0 0 0
d 7 1/3 -1/3 -1/2 0 0 0 0
s 150 1/3 -1/3 0 -1 0 0 0
¢ 1500 1/3 2/3 0 0 1 0 O
b 5000 1/3 -1/3 0 0 01 O
t >100000 1/3 2/3 0 0 0 0 1

Tabela 1: Propriedades dos seis quarks u, d, s, ¢, be t

5.3 [Estrelas de matéria de quarks

As estrelas sao neutras e estao em equilibrio, i.e., s20 uma mistura de espécies
em equilibrio quimico a uma dada temperatura, e estao no estado de energia
mais baixo. No decaimento de um quark u ou d para um quark s, numa
estrela, ha perda de neutrinos ou fotoes produzidos. Assim, a energia da
estrela diminui por causa dessa perda de neutrinos e fotoes, e também por
causa da diminuicao da energia média dos quarks.

A densidade de energia e pressio da matéria de quarks, precisamos de
adicionar as dos leptoes, para que a neutralidade de carga seja atingida na
energia mais baixa. O potencial quimico dos quarks sao determinados pela
conservagao da carga eléctrica e da carga barionica (ver tabela 1):

1
pu = (= 2pe), - pra = 5(m + poe), (42)
1
s = 3o+ pie)s pie = 5 (b — 2p1e), (43)

onde i representa o potencial quimico do electrao e y;, representa o potencial
quimico bariénico. Temos, entao,

Pd = s, fe = fu, Mo+ fe = - (44)
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Para impormos a condi¢ao de neutralidade de carga, temos em conta
a expressao calculada atras no limite 7" — 0 para a densidade de carga dos
quarks (altima equacgao de (40)) e juntamos ainda a contribuicao dos leptoes:

k3 Kk
=X (o) g w

com
by = (= m3)"2, ke = (a2 = m2)2 (46)

Usando ainda a expressdo para a densidade barionica, em (40), temos
condicoes suficientes para determinar os potenciais quimicos dos quarks e
leptoes. Depois destes estarem determinados, resta-nos calcular a densidade
de energia e pressao.

Temos, entao, uma descricao da EoS de uma estrela de matéria de quarks,
na aproximacao do modelo da sacola do MIT.

5.4 Resultados

Para estudar a matéria de quarks em equilibrio beta, obtivemos gréficos da
pressao em funcao da densidade de energia e do potencial quimico barionico,
e da fraccao de estranheza em funcao da densidade bariénica, onde conside-
ramos duas situacoes distintas: valores diferentes da constante B do modelo
de sacola do MIT, e valores diferentes para a massa do quark s.

Na figura 6, representamos a pressao em funcao da densidade de energia
para uma massa do quark s, mg = 150 MeV, e valores diferentes da pressao da
sacola, B. Concluimos, que para uma mesma densidade de energia, quanto
menor B, maior a pressao exercida. Este resultado era esperado pois B repre-
senta uma pressao externa exercida sobre os quarks. Quanto maior B, menor
a pressao exercida pelo gis de quarks. Da mesma maneira, como vemos na
figura 20, quanto menor B, maior a pressao exercida, para um mesmo valor
do potencial quimico bariénico. Um efeito equivalente ocorre se fixarmos B
e aumentarmos a massa do quark s: quanto maior for a massa, mg, menor
é a pressao, como podemos ver na figura 8. A razao deste comportamento
pode ser compreendida analisando a figura 9. Nesta figura, observa-se que a
fraccao de estranheza diminui com o aumento da massa do quark s. Como
vimos atras, a condicao de equilibrio quimico para o quark s é dada por:

Hs = Py + e (47)
e a densidade dada por:
kS
s = — 48
Ps = 32 (48)
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Figura 6: Pressao em funcao da densidade de energia para diferentes valores
da constante da sacola, B

4
BAL/AI=148 eV
3.5 BA(1/4)=16Q MeV- - - Ve
BA(1/4)=170 MeV------- S
3 |BN\(1/4)=180 MeV— — s
BA1/4)=190 MeV— - — A
_ BA(1/4)=200 MeV/ -~~~ A
¥ 25 A
% /,:',’; ,/‘/
g 2 - 7 7 ,'/ /' /.' —
5 s
@ 15f LA -
0 i S
o Ll e
s 1+ ‘/?;;;.5/ |
-7 P /.’
05 e T -
gt
[ ST o .
— ,-?_j_?-j-;‘ /-’ ’/ "_./ -
R e ‘ ‘
1000 1050 1100 1150 12
Mu_n[MeV]
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co1m
ks = Vs —ms (49)

Assim, quanto maior for a massa, menor é a densidade, e menor a sua fracgao,
para uma dada densidade barionica. Este factor tem influéncia directa na EoS
pois, para uma mesma densidade de energia, a contribuicao para a pressao
de uma particula diminui com a massa.

Na figura 6, vemos que, para pressoes nulas, temos densidades de energia
finitas. Esta é uma previsao para estrelas de quarks, pois a superficie de
uma estrela de quarks é caracterizada pela densidade de energia para a qual a
pressao se anula. Este comportamento é diferente do das estrelas de neutroes
para as quais a pressao é nula e a densidade bariénica também, & superficie
da estrela.

Dizemos que a estrela de quarks é auto-ligada (devido a forca forte), ao
contrario da estrela de neutroes, que é ligada pela forca gravitica.

6 Magnetares

Um magnetar é uma estrela de neutroes com um campo magnético extre-
mamente forte, cujo decaimento faz com que seja libertada uma enorme
quantidade de radiagao electromagnética de altas energias, particularmente
raios-X e raios-vy.

A teoria que diz respeito a estes objectos foi formulada por Robert Duncan
e Christopher Thompson em 1992, mas a primeira explosao observada de
raios gama que se pensa que teve origem num magnetar ¢ muito anterior: 5
de Marco de 1979. Durante a década seguinte, a hipotese de que um magnetar
seria uma boa explicagao para as SGRs e para as pulsares anémalas de raios-
X tem sido bem aceite.

Soft gamma repeaters (SGRs) sao estrelas de raios-X que emitem flashes
continuos de raios gama de baixa energia. Estas estrelas foram um mistério
durante anos, até que, em 1992, foi proposto que as SGRs eram estrelas de
neutroes magnetizadas ou magnetares.

Os magnetares sao os objectos com campos magnéticos mais fortes do
Universo até hoje conhecidos. Os campos magnéticos sao da ordem dos 10
a 10 Gauss, a superficie da estrela. Pensa-se que os campos magnéticos no
interior poderdo atingir os 10*® - 10'® Gauss.

A 5 de Marco de 1979, uns meses depois de terem sido enviados satéli-
tes para a atmosfera de Vénus, duas sondas soviéticas, Venera 11 e Venera
12, que estavam a deriva no sistema solar interior, foram atingidas por um
enorme fluxo de radiacao gama as 10:51 EST. Os detectores de raios gama
a bordo das sondas saltaram de 100 contagens por segundo para mais de
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40000 por segundo, rebentando mesmo a escala, em apenas uma fraccao de
milissegundo!

Esta explosao de raios gama continuou a alastrar-se. Onze segundos mais
tarde, Helios 2, a sonda da NASA, que estava em Orbita & volta do Sol, foi
saturada pela radiagao. Uma onda de raios gama estava claramente a varrer
o Sistema Solar a velocidade da luz. Atingiu Vénus, onde o detector de raios
gama da Pioneer Venus Orbiter também rebentou a escala... 7 segundos mais
tarde, atingiu a Terra. Trés satélites Vela, o satélite soviético Prognoz 7 e o
Observatorio de raios-X Einstein (um telescopio de raios-X), todos na 6rbita
terrestre, foram também inundados por raios gama.

Esta onda de raios gama extremamente poderosa constituiu a mais forte
onda extra-solar de raios gama alguma vez detectada. Foi cerca de 100 vezes
mais forte do que qualquer outra explosao extra-solar...

Numa supernova, quando uma estrela colapsa para uma estrela de neu-
troes, o seu campo magnético aumenta imenso, atingido cerca de 10° — 102
Gauss na superficie. Se o campo for mais forte, possivelmente devido a um
mecanismo dinamo, temos um magnetar.

O interior de uma estrela de neutroes - fluido muito denso , onde ha elec-
troes, protoes, neutroes, entre outras particulas - pode conduzir electricidade
muito bem. Estas particulas transportam correntes. Ora, as linhas de campo
magnético sao levadas pelas correntes de conveccao que se fazem sentir. Se
a estrela nasce a girar suficientemente rapido, os efeitos combinados da rota-
¢ao e da conveccgao , que “arrastam” as linhas de campo ao longo da estrela,
podem construir o campo magnético da estrela. O verdadeiro mecanismo
que d4 origem a campos da ordem de 10 Gauss a superficie dos magnetares
ainda nao é totalmente conhecido.

Numa estrela quente recém-nascida, os campos magnéticos gerados sao
da ordem de 10'® Gauss. Estes campos magnéticos siao suficientemente fortes
para deslocar a matéria no interior da estrela e também a superficie, levando a
dissipacao de energia magnética. As forcas magnéticas vao-se tornando cada
vez mais fortes a superficie, causando alteracoes na crusta, e provocando
grandes explosoes.

Estas explosoes libertam quantidades enormes de energia magnética muito
rapidamente na forma de raios-y de baixa energia (soft y-rays). Sera prova-
velmente esta a origem das SGRs!

Sabe-se muito pouco sobre a estrutura fisica de um magnetar, porque,
entre outras coisas, nenhum esta perto da Terra. A maioria dos magnetares
observados giram rapidamente, varias vezes por segundo. A vida activa de
um magnetar é curta. Os seus campos magnéticos muito intensos decaem
depois de cerca de 10000 anos, a partir dos quais a emissao de raios-X cessa.
Hoje estima-se que haja pelo menos 30 milhoes de magnetares “mortos” na
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Via Lactea...

Estima-se que de uma em cada dez explosoes de supernova resultem um
magnetar, em vez de uma estrela de neutroes ou pulsar, por exemplo. A
21 de Fevereiro de 2008, foi anunciado pela NASA e por investigadores da
Universidade McGill a descoberta de uma estrela de neutroes que temporari-
amente passa de pulsar a magnetar. Isto pode indicar que os magnetares nao
sao meramente um tipo raro de pulsares mas podem ser fases (possivelmente
reversiveis) na vida de algumas pulsares.

Vamos descrever um magnetar estranho no ambito do modelo da sacola do
MIT. Em particular, pretendemos compreender o efeito do campo magnético
na sua EoS.

7 Determinacao da EoS para matéria estelar de
quarks na presenca de um campo magnético
forte

Para a matéria estelar de quarks na presenca de um campo magnético forte,
B,,, a densidade de energia, €, a pressao, p, e a densidade, p, sao dadas, para
cada particula, por:

Vmzx

o= 8PS i — (ot 2aB))
v=0

4

pi+ (pF — (m? + 2v¢:Bn))'/?
(m? + 2vq; B,,)Y/?

+(m? + 2v¢;B,,) In [ ” + Bag (50)

zBm S
o= B S 0 = (4 208,))
v=0

pi + (f — (m} + 2vg;B,,))"?
(m?2 + 2vq; B;,)'/?

QiBm <
Pi = Z Gi \/M? - mf — 2vq; By, (52)
v=0

—(m? + 2v¢; B,,) In [ H — Bag (51)
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v representa os niveis de Landau. g; indica a degenerescéncia de cada parti-
cula (6 para quarks, ou 3, se v = 0, e 2 para o electrao, ou 1, se v = 0) e g;
indica a carga respectiva (ver Tabela 1). 2

2A partir daqui, passamos a designar a constante da sacola por Bag para nio se con-
fundir com o campo magnético B*.

30



Para um campo magnético muito forte, as particulas estao todas no nivel
mais baixo, v = 0. As expressoes acima reduzem-se a:

% 1Bm 1/2
Ei:qiﬂ [,ui(,u?—m?)l/2+mfln[ al H+Bag (53)
4i9iBm 12 2)L/2
=" [Ni(HQ_m) / ?hl[ H Bag  (54)
Q’ng /
N 27r2 -
Se definirmos B* = %’3, onde B¢ representa o campo critico do electrao
dado por:
2
Bi=o (56)
(c e h sdo iguais & unidade, no nosso sistema de unidades).
Resolvendo a ultima equagao em ordem a ¢., obtemos:
2
m@
Qe = Be (57)

Assim, substituindo esta equacao na expressao da densidade de energia
para cada particula, temos:

m2B* 2 2\1/2 2q [H + (e —mi) 7]

€y = ) |::U’u (Nu - mu) + m;, In [ My 1 (58)
2 g _ 2 . 2\1/2- -

€d = ij 2 [Nd (1 md>1/2 +mgIn pa o (g = 1) (59)
™ L mq 4
2 g _ 2 . 2\1/2- -

€s = 771@ . [,us (12 — mi)l/2 +m?n s & (pts = ) (60)
T i My 1]
m2B* e -+ (12 — m2 1/2+ -

o= D (2 — ) V2 4 2 [ et e ) (61)

Analogamente, para a pressao, obtemos:
ZB* 2 _ .n2\1/24

pu = T (2 ) 2 gz [ U ) (62)
s u 1]
m2B* g+ (42 — m2)H297

po = "D ) i [ P =) (63)
L d 44
B 1/2 s + (2 — m2)H2

O e T e
B 1/2 e + (2 — m2)H2

pe = "B [ — ) ? — ez (LU= (65
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Considerando também as equacgoes do equilibrio quimico e neutralidade
de carga:
66
67
68

Ha = Hs
Hou + He = [hd
2py — pa— ps — 3pe =0

(66)
(67)
(68)
fm=&m+m+m) (69)

3
onde pp indica a densidade bariénica, temos condicoes suficientes para de-
terminar a EoS.

Em apéndice, calculamos os valores proprios da energia de uma particula
de Dirac sujeito a um campo magnético forte, para mostrar como surgem os
niveis de Landau.

7.1 Resultados

Para estudar a matéria estelar de quarks na presenca de campos magnéticos
fortes, obtivemos graficos das fraccoes de quarks em funcao da densidade
bariénica, da pressao em funcao da densidade de energia e da energia por

bariao em funcao da densidade, para diferentes valores do campo magnético,
B*.

A figura 10 representa as fracgoes de quarks em fun¢ao da densidade,
para Bag = (160MeV)* e B* = 10%,5 x 10%,10%,2 x 105, 5 x 10°.

Para campos magnéticos B* nao nulos, verifica-se que a fraccao de quarks
mantém-se mais ou menos constante, qualquer que seja o valor do campo
magnético considerado, a menos que este atinja valores muito elevados, B* >
2 x 10%, provocando oscilacoes nas densidades de quarks, pois apenas um
pequeno numero de niveis de Landau é ocupado. Vemos que as fraccoes de
quarks u, d e s, para valores de p > 0.5 fm ™3, sdo aproximadamente iguais,
~ 0.3. Este resultado esta de acordo com a teoria, pois uma estrela estranha
é formada, aproximadamente, por igual niimero de quarks u, de s.

Na figura 11, consideramos dois valores distintos para a Bag: (160MeV)? e
(180MeV)?. Para cada um deles, atribuimos trés valores para B* = 0,10%, 2 x
10°. Para além destas funcoes, incluimos também as EoS para matéria ha-
dronica na presenga de campos magnéticos (GM3), com e sem momento
magnético anémalo (AMM). GM3 é uma parametrizagao proposta por Glen-
denning e Moszkowski [13] para descrever matéria hadrénica com interacgoes,
incluindo hiperdes, no ambito do modelo de Walecka nao-linear. Em apén-
dice, incluimos o Lagrangiano do modelo GM3.
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Na figura 11, que representa a pressao em funcao da densidade de energia,
vemos que, para campos magnéticos nao nulos, a pressao aumenta, para a
mesma densidade de energia. Para a matéria hadronica, temos densidades
de energia nulas para pressoes nulas - comportamento tipico das estrelas de
neutroes - ao contrario da matéria de quarks, para a qual temos pressoes
nulas para densidades de energia finitas - comportamento tipico das estrelas
de quarks, com uma densidade finita a superficie.

A figura 12 mostra a energia por bariao em funcao da densidade. Para
p >~ 0.3 fm~3, a energia por barido atinge um minimo, para todos os valores
de B*. Quanto maior B*, mais baixa é a energia - a matéria de quarks parece
ser mais estavel energeticamente.

8 Transicao de fase matéria hadronica-matéria
de quarks

Até agora estudamos as EoS para uma estrela de neutrdes - matéria hadronica
- e para uma estrela de quarks - matéria de quarks.

Como vimos atras, a matéria de quarks pode ocupar as regides centrais de
estrelas de neutrdes muito massivas. E possivel que os nicleos se dissociem
em quarks para valores de densidades pouco superiores a densidade nuclear
(0.15 fm™—3).

Ao longo deste trabalho, considerdmos o limite da temperatura nula - as
temperaturas das estrelas de neutroes, pouco depois do seu nascimento, caem
para a regiao dos KeV, que é negligenciavel a escala nuclear. A densidade, no
entanto, é muito baixa a superficie da estrela, mas atinge valores muito altos
no centro. Assim, na regiao das baixas densidades, a matéria estaria na sua
fase confinada, isto é, matéria hadronica. Na regiao das altas densidades, a
matéria poderia estar na sua fase desconfinada - matéria de quarks. Cha-
mamos a estas estrelas de neutroes, quando no seu interior a matéria esta
desconfinada, estrelas hibridas.

Segundo Gibbs, as duas fases estao em equilibrio quando os seus poten-
ciais quimicos (barionicos), temperaturas e pressoes sdo iguais, correspon-
dendo, respectivamente, ao equilibrio quimico, térmico e mecanico:

[t = pig = i
Ty=Tg=T (70)
Os indices H e @) correspondem & fase confinada (hadrénica) e desconfinada

(de quarks), respectivamente.
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Figura 13: Pressao em funcao do potencial quimico bariénico. H representa
a fase hadroénica no modelo GM3 e Q a fase de quarks para Bag=(160 MeV)*

No nosso caso, como estamos a considerar o limite da temperatura nula,
as equagoes (70) sao dadas por:

[t = pQ = [t
Ty=To=T=0 (71)

pa(p) =po(p) =p

A dltima equacao pode ser resolvida em ordem a p, que é independente da
proporcao das duas fases no equilibrio - construcao de Maxwell.

As figuras 13, 14, 15, 16, 17 e 18 mostram a pressao em funcao do po-
tencial quimico bariénico e pressao em funcao da densidade para a matéria
hadrénica (GM3) e matéria de quarks, para dois valores distintos da Bag, e
para diferentes valores do campo magnético, B*.

Nas figuras 13, 14 e 17 estao marcados os valores da pressao para a
qual a transicao matéria hadronica-matéria de quarks acontece. Vemos que
uma Bag mais elevada tem uma pressao de transicao superior. Por sua vez,
campos magnéticos mais altos tém pressoes de transicao inferiores.

Nas figuras 15 e 16 podemos ver as densidades correspondentes a essa
transicao. Quanto maior a Bag, maior a densidade para a qual a transicao de
fases acontece. Nas figuras 17 e 18 representamos, para dois valores da Bayg,
a equacao hadronica para B* = 10° e a EoS de quarks para B*10° e 2 x 105.
Supondo que o campo magnético é mais alto no interior da estrela, concluimos

36



Bag=(180 MeV)**4
0.36 I

0.355 GM3,BBE%%%:
0.351
0.3451
0.34
(0815 S n
0.33
0.325
0.32
0.315

0.31 : : :
1160 1165 1170 1175 11

Mu_n (MeV)

press (fm**-4)

Figura 14: Pressao em funcao do potencial quimico bariénico. H representa
a fase hadronica no modelo GM3 e Q a fase de quarks para Bag—(180 MeV)*

Bag=(160 MeV)**4
0.2 T T T T

0.15

0.05- ]

-0.05 ]

pressao [fm**—4]
o
‘\
L

-0.1F T

-0.15 _

_02 | | | |
0 0.1 0.2 0.3 0.4 0

rho [fm**-3]

Figura 15: Pressao em funcao da densidade. H representa a fase hadronica,
no ambito do modelo GM3, e Q a fase de quarks para Bag=(160 MeV)*

37



Bag=(180 MeV)**4
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Figura 16: Pressao em funcao da densidade. H representa a fase hadroénica,
no ambito do modelo GM3, e Q a fase de quarks para Bag=(180 MeV)*
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Figura 17: Pressao em funcao do potencial quimico bari6nico. Na fase ha-
dronica (H), B* = 10°, e na fase de quarks (Q) indicamos a EoS para dois
valores do campo B* = 10° e 2 x 10°. Os tracejados indicam as pressoes de
transicao.
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Bag=(180 MeV)**4
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Figura 18: Pressao em fungao da densidade. Na fase hadronica (H), B* =
10°, e na fase de quarks (Q) indicamos a EoS para dois valores do campo
B* =10° e 2 x 10°. Os tracejados indicam as pressoes de transicao.

que, como consequéncia, a transicao para a fase de quarks ocorre a densidades
mais baixas, para campos magnéticos superiores, como podemos ver na figura
18. A densidades baixas existe matéria hadronica e a altas densidades matéria
de quarks. Vemos dos gréaficos que a transicao de desconfinamento é de
primeira ordem com uma descontinuidade na densidade barionica.

Num calculo mais detalhado, seria necessério incluir o efeito do campo
coulombiano e energia de superficie entre as duas fases, o que originaria uma
transicao, nao a pressao constante, mas com a pressao a aumentar monoto-
nicamente com a densidade.
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9 Equagoes de Tolman-Oppenheimer-Volkoff (TOV)

As equagoes TOV sao a forma reduzida das equacdes de Einstein para o
interior de uma estrela esférica, estatica e relativista. Sao dadas por:

dp __[p(r) + e()]M(r) + dmrp(r) (72)

dr r(r—2M(r))

onde
M(r) = 4x /07‘ e(r)ridr (73)

M = M(r) designa a massa gravitica no interior de uma esfera de raio V' e
a pressao nula define a superficie da estrela.

Estas equacoes podem ser integradas desde a origem, com condigoes ini-
ciais M(0) = 0 e um valor arbitrario para a densidade de energia central,
€(0), até que a pressao, p(r), se torne nula, para R. Como a pressao nula
define a superficie da estrela, R define o raio gravitacional da estrela.

Para uma dada EoS, s0 existe uma solu¢ao com M (R) para cada densi-
dade de energia central, €(0). Cada EoS define uma tnica familia de estrelas,
sendo cada estrela parametrizada pela pressao central ou densidade central.

A figura 19 representa familias de estrelas de quarks (u,d,s). Cada curva
corresponde a uma familia de estrelas com a mesma EoS mas densidades no
centro diferentes. Consideramos familias com diferentes valores da Bag e
diferentes campos magnéticos, B*. Vemos que estrelas com uma Bag maior
atingem raios e massas maiores. O mesmo efeito é observado, aumentando o
valor do campo magnético.

A figura 20 representa familias de estrelas de matéria hadrénica, no mo-
delo GM3, que inclui o octeto barionico, electroes e muoes. Consideramos
familias com diferentes valores para o campo magnético, B* = le3, 1eb.

Relativamente a figura 20, concluimos que os raios das estrelas hadronicas
de menor massa aumentam quando a massa diminui. Isto deve-se ao facto da
forca gravitica ser a responsavel pela ligacao do sistema. No caso das estrelas
de quarks, o sistema é auto-ligado.

A figura 21 representa familias de estrelas hibridas. A fase hadroénica é
descrita com a parametrizacao GM3 e a fase de quarks com o modelo da
sacola do MIT. Consideramos familias com diferentes valores da Bag e dife-
rentes campos magnéticos, B*, na fase desconfinada. Nas estrelas hibridas
representadas distinguem-se as estrelas constiuidas apenas por uma fase ha-
dronica (estrelas de menor massa) e estrelas que contém um carogo de quarks.
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Figura 20: Estrelas de matéria hadronica: Massa gravitica em funcao do raio
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Figura 21: Estrelas hibridas: Massa gravitica em funcao do raio

Se a constante Bag for demasiado alta, as configuracoes de estrelas com um
caroco de quarks ja nao sao estaveis.

As tabelas 2 e 3 indicam os valores das massas da estrela estavel de maior
massa e dos raios da estrela de maior raio (s6 incluidas para estrelas de
quarks), para cada familia de estrelas representada na figura 19, e para cada

valor de B* considerado.

Bag=(145 MeV)*
B*=0 B* = 10° B* =10°
Mmax [Msun] | 1.738018 1.817235 1.882940
R [km] 9.847204 10.07041 10.49457
Mbmax [Msun| | 2.038619 2.304318 2.427620
EO [fm™ 6.928200 6.915200 6.012800
Rmax [km] 10.31572 10.57789 10.92931
M [Msun] 1.557145 1.637369 1.729642
Mb [Msun] 1.848238 2.041538 2.198296
EO [fm™] 3.461400 3.343200 3.268000

Tabela 2: Caracteristicas das estrelas de quarks com maior massa (Mmax)
e maior raio (Rmax) com Bag=(145 MeV)?*. Para cada uma destas estrelas

¢ indicado o raio R, a massa barionica (Mb) e a densidade de energia no
centro da estrela (EO).
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Bag—(160 MeV)*
B* =0 B* =10° B* =10°
Mmax [Msun] | 1.447792 1.503391 1.552768
R [km] 8.121058 8.385065 8.614650
Mbmax [Msun| | 1.500031 1.740388 1.821248
EO [fm~4] 10.30940 9.378400 9.058400
Rmax [km] | 8.506239 8.729427 8.996506
M [Msun] | 1.326345 1.378252 1.400232
Mb [Msun]| 1.388340 1.573014 1.613981
EO [fm™] 5.408800 5.152200 4.621600

Tabela 3: Caracteristicas das estrelas de quarks com maior massa (Mmax)
e maior raio (Rmax) com Bag=(160 MeV)?*. Para cada uma destas estrelas
¢ indicado o raio R, a massa bariénica (Mb) e a densidade de energia no
centro da estrela (EO).

As tabelas 4 e 5 indicam os valores das massas da estrela estavel de
maior massa, para cada familia de estrelas representadas, respectivamente,
nas figuras 20 e 21, e para cada valor de B* considerado.

GM3
B*=10° B*=10°
Mmax [Msun] | 2.019913 2.044427

R [km] 10.92965 11.00750
Mbmax [Msun| | 2.358279 2.408166
EO [fm ™ 7.091321 6.886525

Tabela 4: Caracteristicas das estrelas hadronicas com maior massa
(Mmax). Para cada uma destas estrelas ¢ indicado o raio R, a massa
bariénica (Mb) e a densidade de energia no centro da estrela (E0).

Bag—(160 MeV)* | Bag—(180 MeV)*
B* =10° B* =10° B* =10°
Mmax [Msun] 1.587467 1.550164 1.552685
R [km] 9.802885 13.07592 12.97462
Mbmax [Msun| 1.873786 1.686620 1.745517
EO [fm~] 8.600154 4.080215 2.480237

Tabela 5: Caracteristicas das estrelas hibridas com maior massa (Mmax).
Para cada uma destas estrelas ¢ indicado o raio R, a massa barionica (Mb)
e a densidade de energia no centro da estrela (EO).
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Das tabelas 2 e 3, vemos que, com o aumento do campo magnético, a
massa maxima e o raio maximo aumentam, para cada familia de estrelas.
Por seu lado, a densidade de energia central (EO) diminui. Para a Bag=(160
MeV)?, a massa e o raio tém valores mais baixos, em comparagao com 08
valores obtidos para Bag—(145 MeV)? - quanto maior a Bag, mais pequena
é a estrela.

Da tabela 4, para a familia de estrelas hadronicas, a massa maxima au-
menta, com o aumento do campo magnético.

Para as familias de estrelas hibridas consideradas, vemos que, aumen-
tando a Bag, a massa diminui e o raio aumenta - quanto maior a Bag, maior
¢ a estrela. Mas para uma Bag = (180 MeV)?, se aumentarmos o campo
magnético, o raio diminui e a massa maxima aumenta. Na figura 21, nota-se
claramente as duas fases: matéria hadronica e matéria de quarks. Para a
Bag = (160 MeV)* e M <~ 0.7TM, a curva corresponde & matéria hadro-
nica; para M >~ 0.7Mg, a curva corresponde a matéria de quarks. Para a
Bag = (180 MeV)*, acontece o mesmo, mas para uma massa bastante supe-
rior, M ~ 1.6M,. No entanto, as configuracoes com um caroco de quarks ja
nao correspondem a estrelas estaveis.

As estrelas de neutroes tém um raio da ordem de 12-15 km para uma
massa de cerca 1.5 massas solares. Ora, para estas familias de estrelas de
quarks com e sem campo magnético, obtivemos valores superiores para a
massa méxima (excepto para a Bag=(160 MeV)? com B* = 0), e inferiores
para o raio maximo.

Assim, as estrelas de quarks aparentam ter um raio inferior ao das estrelas
de neutroes. Nas estrelas de neutroes, a relacao entre o raio e a massa é
diferente - o primeiro decresce quando a massa aumenta.

A identificacao de objectos compactos com massas da ordem de 1.5 massas
solares ou superiores e raios inferiores a 10 km podera indicar a presenca de
uma estrela de quarks.

E também interessante verificar a existéncia de estrelas com massas da
ordem de 1.8 massas solares ou superiores. Estrelas recentemente observadas
como a pulsar PSR B1516+-0213 com uma massa M = 1.94(+0.17/—0.19) M,
poderiam ser explicadas no ambito do cenario presente.
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10 Resumo e Conclusoes

Este trabalho de investigacao teve como finalidade principal estudar a equa-
¢ao de estado (EoS) de matéria estelar densa, formada apenas por quarks,
na presenca de campos magnéticos fortes.

As estrelas compactas sao o que resta das estrelas luminosas. O termo
compacto refere-se ao facto destes objectos serem muito pequenos para a
massa que tém.

As estrelas de neutroes, as anas brancas e os buracos negros fazem parte
deste grupo. As estrelas de neutroes sao as estrelas mais densas e pequenas
conhecidas. Sao cerca de 10'* vezes mais densas que a Terra e a sua massa
é cerca de 1.5 massas solares, o que nos indica que o seu raio ha-de ter cerca
de 15 km. Os buracos negros tém uma massa superior a 3 massas solares e
um raio menor que o das estrelas de neutroes. Um buraco negro com uma
massa solar teria um raio da ordem de ~ 3 km. As anas brancas, por sua
vez, tém uma massa inferior as estrelas de neutroes, cerca de 1 massa solar,
e o raio ronda os 0.01 raios solares, cerca de 1000-10000 km.

Comec¢amos por estudar a EoS - pressao em fun¢ao da densidade de ener-
gia, ou a pressao e densidade de energia em funcao da densidade barionica
- para uma estrela de neutrdes. Consideramos um modelo que descreve um
gas degenerado de protoes, neutroes e electroes em equilibrio beta, sujeito
a condicao de neutralidade de carga, no limite da temperatura zero - como
as temperaturas das estrelas de neutroes, pouco depois do seu nascimento,
caem para a regiao dos KeV, que é negligencidvel a escala nuclear, o limite
da temperatura zero é uma boa aproximacao.

Provamos que as estrelas de neutroes sao constituidas na sua maioria por
neutroes, mas os protoes e electroes também estao presentes.

Consideramos duas aproximacgoes da EoS - os limites das altas e baixas
densidades. Vimos que no limite ultra-relativista, quando & >> m, temos € ~
3p o p*/? e no limite ndo-relativista, quando k << m, temos € = p o p°/>.
No limite das altas densidades, a pressao e a energia sao apenas fungao da
densidade, e nao da massa. Assim, quando os electroes passam de particulas
nio-relativistas, p ~ p®® (densidades baixas), para ultrarelativistas, p ~ p*/3
(altas densidades), a EoS vai variar entre estas duas equagoes. A pressao dos
electroes deixa de suportar a forca gravitica e dé-se um colapso. A este
limite chamamos limite de Chandrasekhar e representa a massa maxima que
a pressao dos electroes pode suportar antes da estrela colapsar e dar origem,
por exemplo, a uma estrela de neutroes ou a um buraco negro. Concluimos,
assim, que as estrelas de neutroes tém um limite para a massa.

Analisamos, graficamente, o comportamento de quatro particulas, protao,
electrao, quark d e quark s, nos limites considerados. Vimos que o protao tem
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comportamento nao-relativista em toda a gama de densidades, ao contrario
do electrao, que apresenta sempre um comportamento ultra-relativista. O
neutrao terd um comportamento semelhante ao do protao, pois a sua massa
¢ muito préoxima da do protao.
O quark s (massa de 150 MeV) apresenta-se como particula nao-relativista,
para p < 10" gem ™3, mas com o aumento da densidade de energia, mostrar-
se-4 com comportamento relativista. O quark d (massa 5 MeV), para baixas
densidades de energia, apresenta-se como uma particula nao-relativista, mas
no limite das altas densidades de energia, passa a ser relativista, e mesmo
ultra-relativista, para p > 109 ~ 101 gem 3.

Se o momento de Fermi dos electroes for suficientemente alto, ¢ favoravel,
do ponto de vista energético, a reaccgao:

e — U 4+ (74)

isto é, o aparecimento de muoes numa estrela de neutroes. De um modo
semelhante, podemos concluir que, a densidades suficientemente altas, sera
também favoravel o aparecimento de hiperoes.

As estrelas de neutroes tém uma crusta de cerca de 1 km de espessura e um
interior liquido e pesado, constituido essencialmente, por protoes, neutroes e
outros hadroes.

No interior de uma estrela de neutroes, as densidades sao muito altas.
Este factor pode fazer com que a transicao de fase para a matéria de quarks
possa acontecer, passando estas novas estrelas a designarem-se por estrelas
(de quarks) estranhas.

Assim, para estudar a matéria estelar de quarks em equilibrio beta, con-
siderdmos uma aproximacao do modelo da sacola do MIT, no limite da tem-
peratura zero e sujeita a condicao de neutralidade de carga - a matéria de
quarks pode ser tratada como um gas de Fermi de quarks up, down e strange
neutralizado por electroes. Segundo este modelo, os quarks nao estao con-
finados nos hadroes e sao livres, apenas sujeitos a pressao da sacola, que
representa a regiao onde os quarks estao, caracterizada por uma constante
de energia por volume, B. A matéria de quarks constituida por trés sabores
é energeticamente favoravel & matéria de quarks de dois sabores, segundo
a conjectura de Bodmer e Witten. Para uma pressao nula, a matéria de
quarks de trés sabores seria mais estavel que o niicleo de ferro ** F'e com uma
energia por nimero baridénico mais baixa. Isto faria com que a matéria de
quarks estranha fosse a substancia mais estéavel conhecida. Assim, os nicleos
baixariam a sua energia, convertendo-se em matéria de quarks, desde que as
densidades fossem suficientemente altas.
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Obtivemos graficos da pressao em funcao da densidade de energia e do po-
tencial quimico bariénico, e da fraccao de estranheza em funcao da densidade
bariénica, onde consideramos duas situagoes distintas: valores diferentes da
constante B do modelo de sacola do MIT, e valores diferentes para a massa
do quark s. Concluimos, que para uma mesma densidade de energia, ou para
um mesmo potencial quimico bariénico, quanto menor B, maior a pressao
exercida. Este resultado era esperado pois B representa uma pressao externa
exercida sobre os quarks. Quanto maior B, menor a pressao exercida pelo
gas de quarks. Um efeito equivalente ocorre se fixarmos B e aumentarmos
a massa do quark s: quanto maior for a massa, mg, menor é a pressao. A
fraccao de estranheza diminui com o aumento da massa do quark s, pois
quanto maior for a massa, menor é a densidade, e menor a sua fraccao, para
uma dada densidade baridnica. Este factor tem influéncia directa na EoS
pois, para uma mesma densidade de energia, a contribuicao para a pressao
de uma particula diminui com a massa.

Para pressoes nulas, obtivemos densidades de energia finitas. Esta é uma
previsao para estrelas de quarks, pois a superficie de uma estrela de quarks
é caracterizada pela densidade de energia para a qual a pressao se anula.
Este comportamento é diferente do das estrelas de neutroes para as quais a
pressao é nula e a densidade barionica também, & superficie da estrela.

Dizemos que a estrela de quarks é auto-ligada (devido a forga forte), ao

2

contrario da estrela de neutroes, que é ligada pela forca gravitica.

Magnetares sao estrelas de neutroes onde, a superficie, os campos mag-
néticos podem atingir valores elevadissimos, da ordem dos 10'* a 10'® Gauss.
O decaimento destes campos magnéticos extremamente fortes faz com que
seja libertada uma enorme quantidade de radiacao electromagnética de altas
energias, particularmente raios-X e raios-y. A teoria que diz respeito a es-
tes objectos foi formulada por Robert Duncan e Christopher Thompson em
1992, mas a primeira explosao observada de raios gama que se pensa que
teve origem num magnetar é muito anterior: 5 de Marco de 1979. Durante
a década seguinte, a hipotese de que um magnetar seria uma boa explicacao
para as SGRs e para as pulsares anémalas de raios-X, tem sido bem aceite.
Para compreendermos o efeito do campo magnético na EoS, descrevemos um
magnetar estranho no ambito do modelo da sacola do MIT.

Assim, para determinar a EoS para matéria estelar de quarks na presenca
de um campo magnético forte, obtivemos graficos das fracgoes de quarks em
funcao da densidade barionica, da pressao em funcao da densidade de energia
e da energia por bariao em funcao da densidade, para diferentes valores do
campo magnético, B*.

Para campos magnéticos B*, nao nulos, verifica-se que a frac¢ao de quarks
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mantém-se mais ou menos constante, qualquer que seja o valor do campo
magnético considerado, a menos que este atinja valores muito elevados, B* >
2 x 10°, provocando oscilacdes nas densidades de quarks, pois apenas um
pequeno numero de niveis de Landau é ocupado. Vemos que as fraccoes de
quarks u, d e s, para valores de p > 0.5 fm ™3, sdo aproximadamente iguais,
~ 0.3. Este resultado esta de acordo com a teoria, pois uma estrela estranha
é formada, aproximadamente, por igual niimero de quarks u, de s.

Incluimos também as EoS para matéria hadronica na presenca de campos
magnéticos (GM3), com e sem momento magnético anéomalo (AMM), para
estudar o efeito do campo magnético na transicao de fase de desconfinamento.

Concluimos, também, que, para campos magnéticos nao nulos, a pressao
aumenta, para a mesma densidade de energia.

Para a matéria hadronica, temos densidades de energia nulas para pres-
soes nulas - comportamento tipico das estrelas de neutroes - ao contréario da
matéria de quarks, para a qual temos pressoes nulas para densidades de ener-
gia finitas - comportamento tipico das estrelas de quarks, com uma densidade
finita a superficie.

Para p >~ 0.3 fm~3, a energia por barido atinge um minimo, para todos
os valores de B*. QQuanto maior B*, mais baixa é a energia - a matéria de
quarks parece ser mais estavel energeticamente.

Como ja referimos, a matéria de quarks pode ocupar as regioes centrais de
estrelas de neutrdes muito massivas. E possivel que os nucledes se dissociem
em quarks para valores de densidades pouco superiores a densidade nuclear
(0.15 fm?). Na regido das baixas densidades, a matéria estaria na sua fase
confinada, isto é, matéria hadronica. Na regiao das altas densidades, a maté-
ria poderia estar na sua fase desconfinada - matéria de quarks. Chamamos a
estas estrelas de neutroes, onde no seu interior, a matéria esta desconfinada,
estrelas hibridas.

Para estudarmos a transicao de fase matéria hadronica-matéria de quarks,
obtivemos graficos da pressao em funcao do potencial quimico bariénico e da
pressao em funcao da densidade para a matéria hadronica (GM3) e matéria
de quarks, para dois valores distintos da Bag, e para diferentes valores do
campo magnético, B*. Vimos que uma Bag mais elevada tem uma pressao de
transicao superior. Por sua vez, campos magnéticos mais altos tém pressoes
de transicao inferiores.

Para campos magnéticos superiores, a transicao de fase ocorre a densi-
dades mais baixas. Supondo que o campo magnético é mais alto no interior
da estrela, concluimos que, como consequéncia, a transicao para a fase de
quarks ocorre a densidades mais baixas, para campos magnéticos superiores.
A transicao de desconfinamento é de primeira ordem com uma descontinui-
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dade na densidade barionica. Num célculo mais detalhado, seria necessario
incluir o efeito do campo coulombiano e energia de superficie entre as duas
fases, o que originaria uma transicao, nao a pressao constante, mas com a
pressao a aumentar monotonicamente com a densidade.

Depois de termos integrado es equacoes TOV, obtivemos graficos da
massa gravitica em funcao do raio, para familias de estrelas de quarks, estre-
las hadronicas e estrelas hibridas, com valores distintos da Bag e diferentes
campos magnéticos, B*, considerados.

Vemos que, com o aumento do campo magnético, a massa maxima e o
raio maximo aumentam, para cada familia de estrelas de quarks. Por seu
lado, a densidade de energia central (E0) diminui. Concluimos, também, que
quanto maior a Bag, mais pequena é a estrela.

Para a familia de estrelas hadronicas, a massa maxima aumenta e o raio
méximo diminui, com o aumento do campo magnético.

Para as familias de estrelas hibridas consideradas, vemos que, aumen-
tando a Bag, a massa diminui e o raio aumenta - quanto maior a Bag, maior
é a estrela. Mas para uma Bag = (180 MeV)?, se aumentarmos o campo
magnético, o raio diminui e a massa maxima aumenta.

As estrelas de neutrdes tém um raio da ordem de 12-15 km para uma
massa de cerca 1.5 massas solares. Para estas familias de estrelas de quarks
com e sem campo magnético, obtivemos valores superiores para a massa
méxima (excepto para a Bag = (160 MeV)* com B* = 0), e inferiores para
o raio maximo. Assim, as estrelas de quarks aparentam ter um raio inferior
ao das estrelas de neutroes. Nas estrelas de neutroes, a relacao entre o raio
e a massa é diferente de estrelas com massa pequenas - o primeiro decresce
quando a massa aumenta.

A identificacao de objectos compactos com massas da ordem de 1.5 mas-
sas solares ou superiores e raios inferiores a 10 km podera indicar a presenca
de uma estrela de quarks.

Sera entao que alguma dessas muitas estrelas detectadas sao estrelas de
quarks? Se a conjectura de Bodmer e Witten - a matéria de quarks cons-
tituida por trés sabores (up, down e strange) poderia ter uma energia por
nimero baridénico mais baixa que a dos nucleos, fazendo com que a matéria de
quarks estranha fosse a substancia mais estéavel conhecida - estiver correcta,
sim.
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A Niveis de Landau

Para uma particula de Dirac de massa m e carga ¢ sujeita a um campo
magnético forte ao longo do eixo z, de magnitude B com A% = AY = A% =0
e AL, = —yB, o Hamiltoniano H é dado por:

H = a;(=iV; — ¢A") + qA° + Bm (75)
e a equagao de Dirac é da forma:

ov
— = HVU 76
i (76)
Pela equacao (76), ¥ é da forma:

-(2)

Com esta notagao, podemos escrever a equagao (76) como:

(m — B)¢ + 0i(—iV,; — gAY = 0
{ —(m+ B+ 0y(—iV; — qA)p = 0 (77)

L 0 g;
% = o; 0

0; sao as maytrizes de Pauli. Eliminando v, obtemos, para a componente ¢:

pois

(m* — E%)¢ = [0:(—iV; — ¢ A")]*¢ (78)
Como A" = A* = —yDB, no nosso sistema, vamos obter, depois de alguma
algebra:
(m? — E)p = (=V? + (¢B)*y* — aB(2iyd,) + 03)¢ (79)
com

(1 0
=0 -1
As solucgoes vao ser da forma:
¢ = e f(y) (80)

onde p, e p, sdo as componentes x e z do momento e f(y) é uma matriz
da forma:

fw)=(fely) f~))
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As solugoes de f(y) vao ser estados proprios de o3 com valores proprios
s = £1, o que quer dizer que vamos ter:

fily) = ( F*éy) )

Como o3 fs = sfs, obtemos, a partir de (79), a equacao diferencial:

d*F,

dy? (¢By + p.)*Fe + (E* —m® — p? + qBs)F, = 0 (81)

Fazendo uma mudanca de variavel:
oz
¢=+Ia/Bly + q—B) (82)

vamos obter a equacao:

d2
el P+ alF, =0 (83)

com
E? —m? — p? + ¢Bs

lq|B
Esta expressao é uma forma da equacao de Hermite. Se a; = 2n+1, com n =

0,1,2.., o nimero quantico principal, vamos obter, para os valores proprios
da energia:

g =

(84)

E? =m?+p2 + (2n+1)|q|B — qBs (85)

Se agora considerarmos o caso em que ¢B < 0, a equacao (85) toma a forma:
E?>=m?+p2+¢B|2n+1+s) (86)

Se escrevermos 2v =2n+ s+ 1, com v = 0,1,2...; a equagao (86), vem:
E? =m? + p? + 2v|¢B] (87)

Esta equacao representa a forma relativista para os niveis de energia de
Landau.
Assim, se v = 0, o estado é degenerado, para v # 0 é duplamente degenerado.
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B Lagrangiano do modelo GM3

O Lagrangiano do modelo GM3 é (ver [13]):

- 1
L= ) Up(i7u0" = mp + o8O — gupn” = 50,57 T-P" )05 +

B
1 1

+ 5(@08"0 —m2o?) — wa,w‘“’ + §miwuw“ -
1 v 1 2 1 3

— z_lpf“"pu + §mppu.p“ - gbmn(goa> -
1 oy

= 7900 + D (90" — )i (88)

e~ ,u~

Os barioes B estao acoplados aos mesoes o, w, p. A soma em B é sobre todos

os estados carregados do octeto de barides mais baixo (p,n, A, X7, 37 30 =~ =0))
assim como também o quarteto A. No entanto, este ultimo nao esta ocupado

até as densidades mais altas nas estrelas de neutroes.

9o/ My G/ Mus, §p/ M, sa0 as constantes de acoplamento dos mesoes escalar,
vector e isovector, respectivamente. As constantes b e ¢ determinam as auto-
interaccoes escalares.

O tultimo termo representa o Lagrangiano para leptoes livres (e™, u™).
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