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Resumo

Nesta dissertagdo, a equagao de estado para a matéria de neéutrons
é estudada no contexto da aproximacao nao perturbativa expansdao §, e comparada a
aproximagcao relativistica de Hartree. Esta expansao é uma aproximagao nao perturbativa
para modelos de teoria de campo, que combina técnicas de teoria de perturbacao e cilculo
variacional. Utilizando este método para o modelo de Walecka, encontramos um novo
ponto de saturacao para a matéria de néutrons em uma densidade 30 vezes superior
a usual, além do resultado conhecido de saturacdo em 1.42 fm~!. Do ponto de vista

astrofisico analisamos a equagao de estado para as duas solugdes e integramos a equagao

de Oppenheimer-Volkoff-Tolman.



"Abstract

In this work we use an alternative nonperturbative method known as
the linear § expansion to obtain the equation of state for neutron matter. This technique,
which was developed to investigate nonperturbative phenomena in quantum field theory,
combines perturbation theory and a variational procedure. Applying the § expansion
to the Walecka model we reproduce the usual relativistic Hartree approximation results
and find a new saturation point for neutron matter at a density of about 30 times that
of nuclear matter. Then, we analyse the equations of state generated by both solutions

and integrate the OVT equation. All our results are compared to the ones given by the

relativistic Hartree approximation.

viil



Introducao

O estado fisico e a constituicdo interna das estrelas de néutrons de-
pendem principalmente da natureza das interacdes fortes. A composicao e a equacao de
estado das estrelas de néutrons nao sao conhecidas com certeza e grandes avangos tem sido
feitos utilizando-se lagrangeanas efetivas baseadas em Cromodinamica Quantica (QCD).

Por outro lado, o fato dessas lagrangeanas efetivas descreverem a
matéria nuclear no limite de baixas energias, as sujeita ao fendmeno conhecido como
liberdade assintdtica. Este fenémeno, faz com que a constante de acoplamento nao seja
realmente constante, e tenha valores elevados em baixas energias, o que invalida uma
abordagem perturbativa usual. Diante disso métodos nao perturbativos como a aproxi-
magao relativistica de Hartree (RHA), o método de Hartree-Fock (HF) e a expansao 1/N,
séo. a solugao para o tratamento do problema.

Apesar da larga utilizacio destes métodos, estes apresentam algumas
dificuldades no que se refere a renormalizagdo nio perturbativa de contribuicoes de densi-
dade zero (contribui¢des do vacuo). Um novo método, chamado expansio 6, foi proposto

com o objetivo de tratar esses fenémenos de natureza ndo perturbativa. Este método
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se utiliza de procedimentos variacionais e teoria de perturbagao, e tem como pﬁncipal
vantagem a selegdo perturbativa dos diagramas que constituem a ordem da aproximacao,
o que facilita élestancialmente o trabalho de renormalizacao.

Neste trabalho, utilizamos a lagrangeana efetiva proposta por Walecka,
| tratando-a através da expansao 6, para obtehgéo da equacgao de estado para a matéria de
néutrons. Do ponto de vista astfoﬁ'sico, integramos a equacgio de OVT para os resultados
fornecidos por esta aproximacao.

No primeiro capitulo apresentamos ufna descricao do modelo de Walecka,
o qual utilizamos para descrever a matéria de néutrons. No capitulo seguinte discutimos a
necessidade e a motivagao dos métodos nao perturbativos, descrevendo o funcionamento
da expansdo 6, através de uma aplicagao ao oscilador anarménico. Ainda nesse capitulo
revisamos de maneira sucinta o método de RHA calculando a auto-energia e a densidade
de energia, para efeito de comparacao com os cilculos que seguem, com a expansao 8.

O terceiro capitulo compreende a efetiva aplicacao da expansao 6 ao
modelo, bem como os calculos da auto-energia baridnica, densidade de energia e pressao.
Estes cédlculos sao feitos levando-se em conta as contribuigdes de densidade zero e o pro-
cedimento de renormalizagao utilizado é apresentado. Ainda nesse ponto, apresentamos
os resultados obtidos com a éxpanséo 6 comparando-os aos fornecidos pela aproximacao
relativistica de Hartree. O método utilizado, além de reproduzir o resultado de RHA,

preve um novo estado altamento denso para a matéria de néutrons.



O quarto capitulo compreende em uma revisao qualitativa, do ponto
de vista de evolucgao estelar, sobre estrelas de néutfons e uma analise da equagao de estado
para os dois resultados obtidos através da expansao §. Considerando apenas o resultado
usual, integramos a equagao de Oppenheimer-Volkoff-Tolman para obtengao da relacdo

massa raio.

Finalmente, apresentamos as conclusdes gerais do trabalho e perspec-

tivas.



Capitulo 1

O Modelo de Walecka

Para avaliar as caracteristicas de objetos estelares altamente densos,
como estrelas de néutrons [veja Ref. (1)], necessitamos de uma equacio de estado que
descreva a matéria nuclear em qualquer densidade, desde a comumente observada nos
elementos conhecidos até densidades nucleares muito superiores. Os célculos conven-
cionais nao relativisticos para problemas de muitos corpos, que descrevem a interagao
nucleon-nucleon em termos de um potencial estatico, eliminando assim os graus de liber-
dade mesonicos, sao de validade duvidosa para densidades ainda pouco maiores do que
a nuclear. Uma descrigao feita em termos de um potencial deste tipo nao leva em con-
sideracao fatores relevantes em altas energiés, como a cinemitica relativistica e efeitos de
retardamento. Também é inadequada na previsao de possiveis estados com dependéncia
explicita nos campos mesoénicos [veja Ref._(2) e (3)].

Em 1974, J. D. Walecka propos um modelo para descrever ‘o com-

portamento relativistico da matéria em altas densidades. Este modelo, conhecido como



Modelo de Walecka, propoem a interagao barionica como mediada pela troca de mésons
p (escalares) e w (vetoriais), possibilitando uma melhor compreensao do comportamento

relativistico da matéria em altas densidades, maiores do que a da matéria nuclear, como

por exemplo, em estrelas de néutrons.

Para isto, a matéria nuclear foi definida como sendo uma substé.ﬁcia
onde o nimero total de nucleons (A) é tomado como sendo infinito. Além disto desliga-
se a interagao eletromagnética obtendo-se, que esta matéria nuclear, tem energia por
particula constante, E/A ~ —15.7 MeV. Pode-se ainda mostrar [veja Ref. (4)] que a
matéria Inuclear é um sistema fermionico degenerado, o qual pode ser caracterizado por

um momento de fermi (kr ) da ordem de kp = 1.42 fm~!l. Uma revisao completa do

modelo pode ser encontrada na Ref. [5].

O Modelo de Walecka é descrito pela seguinte densidade lagrangeana:

Ly, = @["y“(ia" = g V*) — (m — g0l
+%(aﬂ¢6“¢ - m§¢2) - :]iFuuF‘w + %mﬁV" + £ct y (1'1)

- onde 1 é a amplitude do campo do nucleon, ¢ e V, sdo as amplitudes dos campos dos
mésons escalar e vetorial, com suas respectivas massas m, e m, , m é a massa nua do
nucleon. Em uma anélise mais detalhada, notemos que os termos cinéticos sdo, para

o méson escalar %(0u¢(9“¢ - mfﬁbz)-e para o méson vetorial -—%F,‘,,F By 4 %mﬁV", onde



F,, = 8.V, — 0,V,. Nos termos potenciais o méson vetorial se acopla com a corrente
baridnica ¥y, através da constante de acoplamento g,, enquanto que o méson escalar se

acopla com a densidade escalar 17} através da constante gs.'

Este modelo, também conhecido como Modelo Hadrénico Quéntico-I
(QHD-I), é uma das formas mais simples de representar interagoes entre nucleons e tem
respaldo em massas e constantes de acoplamento fenomenolégicas. Os mésons escalares
s30 responsiveis pelo cardter atrativo da forga nuclear a longas distancias, os vetoriais
pelo carater repulsivo a curtas distancias. A troca de pions nao é considerada, pois a forte
dependéncia do potencial do pion com o spin e o iso-spin implica que essa contribuigao
as propriedades da matéria nuclear como um todo, na média, tende a zero.

Podemos nos perguntar sobre a importancia do tratamento felativistico

para a matéria nuclear. Essa importancia deve ser julgada, comparando o momento de

fermi kr com a massa do nucleon. A densidade é

2k%,
=35 (1.2)

na densidade nuclear normal kp = 263 MeV, e em 4 vezes a densidade nuclear normal

krp = 417 MeV. Isto pode ser comparado com a massa do nucleon sem interacao m = 939

MeV.

A energia cinética de Fermi é,



~

_1 1
m [(1 -~ v%«) ' - 1] = §mv% + gmv}’} + ... (1.3)

Embora possamos achar que a correcao relativistica em densidade nu-
clear normal, sendo da ordem de v} e numericamente cerca de (2MeV), portanto pequena,
ainda assim ¢ significativa se comparavel com a energia de ligacdo (16 MeV). E claro que

para densidades ainda maiores, como no caso das estrelas de néutrons, a relatividade

certamente nao pode ser ignorada.

Ao tratarmos a matéria de néutrons levando-se em conta a relatividade
fazemos uso das teorias quanticas de campos, as quais, para a interacio nucleon-nucleon,
no limite de baixas energias, nao admitem o uso de teoria de perturbagdo usual. O
desenvolvimento de métodos nao perturbativos entao é altamente importante, para a

compreensao destes fendmenos, tendo em conta os dados experimentais que dispomos.



Capitulo 2

Métodos Nao Perturbativos

Uma densidade lagrangeana qualquer pode ser escrita como

L=LotLs, | (2.1)

onde a parte L representa o termo livre de interagoes contendo apenas termos quadraticos
nos campos que sao responsaveis pela propagacao e pela massa destés campos. Em geral,
esta parte pode ser resolvida exatamente. O termo L£; contém as possiveis interagdes entre
os diferentes campos presentes. Estas interacoes sao descritas por termos nao quadraticos

e, geralmente, a solugao exata de uma teoria onde £; # 0, ndo é possivel.

Sendo assim, as alternativas restantes sdo o calculo numérico se uti-
lizando de algum algoritmo computacional ou o cidlculo de maneira analitica fazendo uso

de alguma aproximacgao para efetuar predigdes.

Para entendermos como éssa aproximacao é feita vamos revisar de

8



maneira informal a estrutura da teoria com a qual estamos trabalhando.

Da uniao da teoria especial da relatividade e da mecanica quantica,
no sentido de se estudar fenomenos que se passam a altas energias e em pequenas escalas,

surgiram as teorias quantica de campos (QFT)

Um dos trunfos da QFT € a eletrodinamica quantica (QED). Essa
teoria, desenvolvida nos anos 50, descreve a interacdo entre particulas eletricamente car-
regadas, como o elétron ou o muon, através da emissao e absor¢ao de quantas do campo
eletromagnético chamados f6tons. Os fétons ndo possuem carga elétrica e portanto nao

interagem entre si, eles nao tém massa e se propagam com a velocidade da luz, a interagao

é dita de longo alcance.

Fétons pertencem a uma classe de particulas chamadas bésons de ca-
libre (ou de gauge ) os quais sdo quanta de um determinado campo produzido por uma
das diferentes interagGes fundamentais. Estas particulas sao chamadas assim porque sua
existéncia é ditada & partir do chamado principio de simetria de calibre. Este principio re-
quer que qualquer teoria que descreva interacOes fundamentais seja invariante frente a um
certo tipo de transformacao realizada em cada ponto do espago tempo. Teorias de testes
e ou efetivas, que nao tém a ambicao de descrever completamente uma interacao funda-

mental como a eletromagnética, estao isentas deste requerimento, podendo ser invariantes

frente a transformagao realizada apenas de maneira global.
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Pode-se mostrar, a partir de uma densidade lagrangeana escrita so-
mente em termos de campos livres (que ndo interagem entre si), que a estrita observancia
da invariancia de calibre impdem a introdugio de outro tipo de campo (béson de calibre),
e a densidade ganha um termo de interacao. Esta nova densidade contém entao, além dos
termos cinéticos, um vértice trilinear representando um bédson de calibre e duas particulas

carregadas (o tipo de carga depende do tipo de interagao em quest&o).

A Q’tima concordancia dos resultados da QED com as medidas expe-
rimentais, se deve a uma aproximacao fidvel para tratar a interagao eletromagnética. A
aproximacao fidvel a que nos referimos, na QED, é da seguinte forma; o termo L;, é o que
contém os acoplamentos entre os campos, esses acoplamentos sao proporcionais a cons-
tantes de acoplafnento (que déo a intensidade da interagdo que acopla os campos), essa
constante de acoplamento né caso da QED é pequena (a = 1/137) e por isso pode ser
utilizada como parametro de uma expansao perturbativa (realizada em poténcias de ),
que quando truncada em baixa ordem de o fornece resultados muito bons, demonstrando

que os primeiros termos dessa expansao sao 0s mais importantes.

Uma densidade lagrangeana em QFT estd descrevendo um sistema
fisico, dessa descrigao retiramos todos os processos fisicos que podem ocorrer nesse sistema,
existindo uma engenhosa linguagem simbolica criada por R. P. Feynman que associa esses

processos a diagramas. Para cada teoria existe um conjunto de regras de Feynman que
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possibilita calcular os processos descritos por esses diagramas.

Os diagramas sdo compostos basicamente por propagadores (relaciona-
dos com a parte cinética da densidade lagrangeana) e por vértices (relacionados com as
interagdes). As regras de Feynman para os vértices sao proporcionais & constante de
acoplamento. Assim, quanto mais complexo um processo e o diagrama associado a ele,
contendo muitas interagGes (vértices), maior é sua dependéncia na constante de acopla-
mento. Portanto, em linguagem diagramatica, o que acontece na QED é que os diagra-
mas mals simplés (aqueles que correspondem aos primeiros termos de uma expansao em
poténcias da constante de acoplamento) sdo os mais importantes e logo em ordens mais

baixas o resultado obtido converge para o resultado empirico.

A interagao eletromagnética entdo pode ser tratada por um método
puramente perturbativo, ja a interacao chamada nuclear forte que é reponsavel pela coesao
nuclebnica em seu aspecto mais fundamental e é o objeto da QCD (Cromodinamica
Quantica), possui uma diferenca fundamental em relacio & prédiga QED, o ghion que
é o bdson de calibre dessa teoria carrega carga (no caso da Cromodinamica o mimero
quantico fundamental dessa teoria chama-se carga de cor), e por carregar carga, os gliions

interagem entre si, diferentemente dos fétons.

Assim, se tomarmos uma densidade lagrangeana sé com termos livres e

exigirmos a invariancia de calibre, além do vértice do béson de calibre com duas particulas
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carregadas, a nova densidade tera vértices adicionais referentes a interacao entre glions.

A interacao entre os glions é responsavel pelo fendmeno da liberdade assintética, grande

descoberta da QCD.

Ocorre que nesta teoria a “constante ” de acoplamento () ndo é
constante mas varia com a distancia. Ela é pequena para pequenas distdncias (menores
que o tamanho de um néutron) mas grande para grandes distancias (distancias carac-
teristicas da fisica nuclear). Isto quer dizer que no regime de pequenas distancias (altas
energias) podemos reutilizar teoria de perturbagdo usando o, como parametro perturba-
tivo. Em grandes distancias temos o, > 1 e a magnitude desté nimero implica em que

uma expansao perturbativa em poténcias da constante de acoplamento falhara. Portanto,

devemos buscar outra solugao.

A solugao est4 na utilizagao de métodos ditos nao perturbativos, como

por exemplo, a aproximagao relativistica de Hartree, de Hartree-Fock e a expansao 1/N.

Estes métodos nao perturbativos selecionam um subconjunto infinito
do conjunto infinito de diagramas que a densidade lagrangeana de uma teoria pode gerar.
Apesar de muito utilizados, estes métodos apresentam algumas dificuldades, principal-
mente no que se refere & renormalizacao nao perturbativa de termos divergentes prove-

nientes do vicuo. Por isso nessas aproximagdes, os calculos que envolvem termos do vicuo

sao simplificados.
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Os componentes da estrutura diagramatica para os campos ¢, V¥, 4,

do modelo de Walecka sdo o vértices que acoplam os mésons ao barion e seus propagadores

A%

— D D A | A

[veja Fig. (1)]

Figura 1: Respectivamente, o propagador bariénico, escalar e vetorial, que se acoplam
compondo o vértice escalar e o vértice vetorial.

Os componentes diagraméticos sao combinados de maneira a produzir
todos os diagramas topologicamente diferentes & cada ordem das constantes de acopla-

mento, ou o equivalente nimero de vértices envolvidos no processo.

2y

Figura 2: Os diagramas do tipo direto e de troca, escalar e vetorial respectivamente,
representam todos os processos possiveis, em O(g?) e O(g2), para o barion.

Analiticamente, para o modelo de Walecka, os propagadores nao in-

teragentes sao dados por
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A° (k) = k—f:im ) (2.2)
Dgu (k) = -[_gpu + k:,f;”] k2 — ,,3;12 +ie’ | (2'3)
S°(k) = Sg(k) + Sp(k) ,
onde
0 = i
SB(K) =k +m) s 667 = E(k)8(ke = k) (2.4)

1 .
tal que E°(k) = (k® + m?)? e kr é 0 momento de Fermi. Note que, no caso do propa-
gador vetorial (D,,), o termo k,k, n&o contribui para quantidades fisicas, pois o0 méson

vetorial se acopla & corrente baridnica conservada. Este termo portanto nao sera escrito

explicitamente de agora em diante.

Observe também que o propagador do nucleon (S) possui dois termos,
Sr(k) e Sp(k). O termo Sr(k) descreve a propagacao de nucleons e anti-nucleons virtuais,

e estd portanto relacionado com a contribui¢ao do vécuo. E chamado propagador de
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Feynman. J4 o termo Sp(k) descreve a propagacao de nucleons reais no mar de Dirac

(contribui¢ao do meio), e é chamado de propagador de Dirac.

As Regras de Feynman, [veja Ref. (6) e (7)], que possibilitam calcular

os processos descritos pela linguagem diagramadtica, sao

o A cada linha associamos um fator (i) vezes um dos propagadores
AS, Dﬂ,, ou S

e Ao vértice escalar associamos um fator ig,, e ao vetorial um fator
—1Gy V)

e A cada loop fermibnico associamos um fator —tr [ d*q/ (2)*, onde

q é o momento interno do loop.

E importante observar que os loops dos diagrama de Feynman sao des-
critos por integrais, que podem divergir ao serem calculadas utilizando-se o propagador
no vacuo, e o programa de renormalizacdo, que é um conjunto de técnicas para eliminar
sistematicamente estas divergéncias dos resultados, pode ser utilizado. Esta mesmas inte-
grais, avaliadas com o uso do propagador no meio, serao sempre finitas devido a“presenca
da funcao degrau §. Dadas as dificuldades impostas pelas divergéncias provenientes de

termos do vacuo, varias aproximacoes eliminam de seus calculos essas contribuicGes.

Em RHA, por exemplo, as contribui¢les provenientes tanto do vacuo

quanto do meio sao consideradas, mas somente para os termos diretos, os termos de troca
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sao desprezados. J4 a aproximagao de HF leva em conta termos diretos e de troca em

seus calculos, mas elimina deles as contribuigdes provenientes do vécuo.

No procedirﬁento de renormalizacao que executaremos vamos adotar
o método dos contra-termos. neste método o termo L, contém todos os contra-termos
necessarios para tornar finitos os resultados finais. Os contra-termos tém a mesma forma
dos termos originais, mas diferem destes por uma constante multiplicativa. Cada contra-
termo é dividido em duas partes, uma que diverge e é ajustada de modo a eliminar
completamente eventuais divergeéncias, e outra que é finita e arbitraria. Existem diferen-
tes prescri¢des na literatura [veja Ref. (6) e (7)] para fixar a parte finita, cada prescrigao
correspondendo a um tipo diferente de esquema de r_enormalz’zagdo. Como exemplo, pode-
mos citar o esquema da Camada de Massa e o esquema da Subtracdo Minima. Todas
as diferentes prescrigdes prevém o completo cancelamento das divergéncias, mas interpre-
tam os parametros originais de maneira diversa. No esquema da camada de massa, as
partes finitas dos contra-termos sao fixadas de tal maneira que as massas e as constantes
de acoplamento presentes na lagrangeana tenham o valor das quantidades fisicas que
representam, e que sao efetivamente medidas, a principio. Diferentemente, o esquema da
subtracao minima propoe que as partes finitas dos contra-termos sejam nulas, ou seja, esse
método remove apenas os pOlos. Assim, os parametros originais sao interpretados sim-

plesmente como parametros, nao representando quantidades fisicas, porém sao ajustados



de maneira que reproduzam resultados fisicos.

Estas consideracdes serao extendidas nos capitulos que se seguem,

quando tratarmos da renormalizacio da auto-energia, da densidade de energia e da pressao

para a matéria de néutrons.

2.1 Expansao ¢

A expansao 6, é uma aproximacao nao perturbativa para modelos de
teoria de campos que combina técnicas de teoria de perturbagao e cdlculo variacional.
Essa expansao [veja Ref. (8)-(10)] foi proposta com o objetivo de tratar fenoménos de
natureza nao perturbativa, como por exemplo quebra e restauracao de simetrias, que se
manifestam em teorias de campos. Existem duas versdes da expansdo §, a linear e a
logaritimica, neste trabalho estaremos usando a expansao § linear. Diversas formulagces
da expansao 4 foram aplicadas com sucesso a diferentes problemas em mecanica quantica
[veja Ref. (11) e (12)], fisica estatistica Ref. [13], teoria de campos [veja Ref. (10),
(11),(15)] e fisica de hédrons [veja Ref. (13) e (14)]. As muitas aplicagdes mostram que

é possivel obter os mesmos resultados conseguidos através de métodos nao perturbativos

tradicionais ainda em ordens mais baixas de 6.

A idéia bésica do método é reescrever uma lagrangeana £ qualquer na

forma
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L'=6L+(1-68) Ly, ' (2.5)

onde £y representa uma teoria livre (quadratica nos campos). Note que quando § = 1
reobtemos a teoria original e quando § = 0 temos uma teoria cuja solucao exata é possivel.
Assim, £° que é chamada de lagrangeana interpolada, interpola-se entre uma solugao
conhecida e uma que queremos conhecer. Para equilibrar as dimensdes o termo Ly que
introduzimos certamente devera conter parametros arbitrarios com dimensces de massa.

Tomemos como exemplo o oscilador anarménico (OA) [veja Ref (26)].

O OA ¢ descrito pela densidade lagrangeana,

_1 2___1'_ 2.2 - 4 7
£=3(09) —5m*6* - 700", (2.6)

o oscilador é o equivalente a teoria ¢*, sé que em 04 1 dimensdes. Em QFT, a densidade
de energia (£) pode ser obtida através de uma expansao perturbativa em poténcias da

constante de acoplamento A. Para (2.6) obtemos o propagador no espago dos momentos,

Go(p) = . (2.7)

P2 — m2

Entao, calculando os diagramas de Feynman irredutiveis de uma par-

- ticula sem pernas externas para (J(\) obtemos o estado fundamental de energia;
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2Je0o 2w 4 \Joco 2mwp?—m?

so(m,A)=—g/+°°d—p1n[p2—m2] —%Um@—i*)zﬁuo(ﬂ SCE)

que apods a integracao adquire a forma

1 3 A
€0 (m,X) = gm+ 125 + 0 (»?) . (2.9)

No entanto, no caso do oscilador anarménico puro (m = 0) nio pode-

mos desenvolver a (¢) em uma série de poténcias porque aparecem divergéncias infraver-

melhas (IR) em p = 0 no propagador,

G=o = é . (2.10)

Portanto, os calculos tornam-se nao perturbativos e todo o maquinério
da expansao § otimizada pode ser usado. Para implementacao deste método consideremos

uma densidade lagrangeana escalar livre £y com o termo gaussiano 2 o?

1 1
Ly = 'é (at¢)2 - §M2¢2 ) (2-11)

onde p é um parametro arbitririo de massa. Recorrendo entdo a equagao (2.5) temos a

lagrangeana interpolada:



1 1 A 1
£6=_ 2___22_ a4 242 . 2.12
5 (89)" — 5u°¢ 5<4¢ K9 (2.12)
A lagrangeana interpolada foi somado e subtraido o mesmo termo

gaussiano sem alterd-la portanto, de maneira que um dos termos gaussianos foi tratado

como interagao, e a outro como um termo de massa.

As regras de Feynman geradas pela lagrangeana interpolada ficam
ligeiramente modificadas em relagao as regras de Feynman da teoria original, essas mo-
dificagGes ficardo claras ao longo do desenvolvimento podendo até ser lidas de (2.12),

obviamente, as novas regras de Feynman, envolvem os parametros é e 1 introduzidos pelo

método.

A primeira modificacdo que pode ser notada em £° é que a regra de
Feynman —i3\ modifica-se para —i36A. E sobre esse parametro artificial 8, que sera
interpolado de 0 a 1, que esta a fundamentacao perturbativa do método. Agora, qualquer
processo fisico pode ser calculado em termos dos diagramas de Feynman usando-se uma

expansao de carater perturbativo em poténcias de 4.

E fundamental notar que a principal modificagao est4 relacionada com

o parametro p que aparece no propagador de maneira nao perturbativa.

O propagador, que agora é uma func¢ao de p, adquire a forma;
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Go (p2) = pzi 2 1
_ A Eenils
= = [l 7 :\ . (2.13)
ou
Go (#7) = I_;_ + I_;_ (=ir2) ;"5 +§(_iuz)1%(-im)£5+... (2..14)

Outro aspecto é que a parte proporcional a §u’¢? estéd somente sendo
tratado perturbativamente como um vértice quadratico (de peso i6u?). Desde que somente
um célculo em ordem infinita em § pode compensar o mimero infinito de inser¢ées contidas

em (2.14), sempre havers dependéncia no parametro u ao final do célculo de qualquer

quantidade, para ordens finitas em 9.

O valor da densidade de energia para o estado fundamental em O (5?)

€ dado por:
@ _ _Eredpyra a) i tedp gt
60 (”)6) 2 —oo 27rln[p ”’] 2 —60 27rp2_“2

N2 o 2
—63 /+oo @ 1 + i o @ ”2
- —o0 2mp? — p? 4J-00 2m |p? — p?

4
+6§ / +oo dp 1 /+oo dp ﬂ'2
2 —00 27'l'p2‘"ﬂ-2 —00 El:(p2—p,2)2 :



_‘ié‘zg (/+coé2 1 )2/+°°~d£ 1 L
4 \J-co 27 P2 - /-"2 -0 27 (p‘2 - /_‘,J‘Z)2

g [ [ 1
4J-00 27 Juoo 27 J-eo 27 [(pl — %) (g% — p?) (12 — p?)

g (p+qg+1)°- u2} +0 (63) : (2-_15)

Calculando as integrais e fazendo § = 1 obtemos respectivamente em

0 (6%), 0(¢%)

3 3\
e§) (u) = T (2.16)
@, _ 3 3\ 212
=) (l") = Té#‘ + 8—#2 - W . (2.17)

Porém temos aqui uma funcio do parametro arbitrario p. Para elim-
inarmos essa dependéncia recorremos 2o Principio da Sensibilidade Minima (PMS), Ref.

[15]. Este principio consiste em obter o valor de uma quantidade & em um ponto esta-

cionéario T que satisfaz:

lz=0 | (2.18)

Assim, o valor T é aquele que faz com que a quantidade fisica & seja

menos sensivel as pequenas variacdes de . Nossa quantidade @ é a densidade de energia

(€)-

™.
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Os valores de (<) em O (8*), O (§?), correspondentes a solugao da Eq.

(2.18) sdo,

el = 0.4464\3 | (2.19)
e = 0.4210)3 (2.20)

A obtencéo do resultado de (2.19) em O (') ¢ trivial, j& para (2.20)
em O (6%) obtemos seis raizes imaginérias, isso é contornado selecionando efetivamente o

ponto de menor sensibilidade, correspondente & parte real da raiz da regido mais estavel.

O resultado exato, Ref. [16], para o estado fundamental de um OA

puro é:

€879 (1m, = () = 0.4208)\% (2.21)

Assim, através do exemplo do oscilador anarménico pudemos verificar

a maneira de implementagao do método e seus bons resultados numéricos.

Em resumo, o que fizemos foi adicionar um termo nulo na lagrangeana

original sem altera-la, tratamos parte deste termo como interagio e parte como um termo

de massa, o termo de massa contém o parametro u que modifica o propagador original (sem
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massa). Essa lagrangeana livre (£o) que introduzimos, interpolamo-a com o parametro
5 que varia de 0 a 1, e multiplicamos a lagrangeana original por esse novo parametro,
obtendo a lagrangeana interpolada. A fim de calcular a quantidade de interesse (¢), a
expandimos em ordem do parametro § que fez o papel de uma constante de acoplamento do
tipo perturbativa. E importante ressaltar que esse procedimento nos possibilita calcular
qualquer quantidade de interesse de maneira perturbativa. Nesse estagio nossos resultados
dependem dos parametros artificiais introduzidos pelo método, § e p. A dependéncia em

6 desaparece ao fazermos § = 1 e a dependéncia em p é retirada com um procedimento

variacional (PMS).

No decorrer de nossos calculo, verificaremos que com o auxilio da
expansao 0, é possivel ir além dos métodos nao perturbativos convencionais. Nesta a-
proximagao, a selecao dos diagramas de Feynman é feita de maneira essencialmente per-
turbativa, e pelo fato de lidarmos com poucos diagramas, podemos incluir em nossos
calculos contribuigoes provenientes de termos diretos e de troca tanto do meio quanto do
vacuo, pois o trabalho de renormalizagao fica simplificado. Voltaremos as caracteristicas

da expansao 4, ressaltando-as muitas vezes ao longo do texto.

Nesse estagio se faz interessante uma breve revisao de RHA.
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2.2 O Método de Hartree (RHA)

Nesta secao, apresentaremos uma revisdo sucinta dos célculos refe-
rentes & auto-energia baridnica e a densidade de energia, com o uso da aproximacio
relativistica de Hartree (RHA). O objetivo neste caso é mostrar, em linhas gerais, a im-

plementacao deste método no calculo de uma quantidade fisica, comparando-o no capitulo

seguinte com a expansao 9.

No centro de qualquer problema que envolva muitos corpos estd o
calculo da densidade de energia ou da equacao de estado que descreva o sistema. Para
obtencao destas quantidades, utilizamos o tensor energia-momento, cujos elementos de
matriz determinam a densidade de energia, pressao e outras quantidades termodinamicas.
Neste caso, por estarmos lidando com quantidades observaveis, é necessério fazer uso dos

propagadores interagentes. O operador tensor energia momento, é definido por,

Wy __ o pv
TH = —g"' [ 9 3 (gm“) (2.22)

que pode ser dividido em trés partes para o presente modelo:

TH = TM + T + T (2.23)
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onde
T} = iy 8"y (2.24)
,,__l a4 242 v 14
T = 5 (006076 — mid’] g + 0408, (2.25)
e
s 1 A2 v
T = 3 [0V - miV, Vo] ¢ — #Vaarn, (2.26)

Na derivagdo da Eq. (2.24), utilizamos a €quagio de movimento do
barion, e na obtengéo de (2.26) usamos o fato de que a corrente barionica se conserva, o

que implica que §,V# = 0.

Os valores esperados de T}, T* e T no estado fundamental da

matéria baridnica interagente (|1/))) podem agora ser expressos em termos dos propa-

gadores exatos da teoria, e assim,

(I | ) = —itr / d’k [v*S (k)] k¥, (2.27)

(2r)*



Wit =i [ G [fE -m) e -ewlaw . e
T ) =i | (i:; (e —ow|Duty,  (220)

onde S (k), A (k) e Dy, (k) estdo definidos em (2.2), (2.4) e (2.4).

Aqui, vale ressaltar que, por estarmos tratando de uma teoria quantica
de campos relativistica, as expressGes acima podem divergir. Por isso, para obtermos

resultados fisicos (finitos), necessitamos fazer uso de um processo de renormalizac3o, que

consiste nas seguintes etapas:

e Primeiro, renormalizamos os propagadores interagentes no vicuo
(kg = 0) através da inclusdo de contra-termos adequados & densidade lagrangeana origi-

nal, gerando assim L., que por sua vez determina um grupo correspondente de contra-

termos no tensor energia-momento (7%").

e Quando kr # 0, contribuigdes adicionais ao valor esperado do tensor

energia-momento sao geradas por estes contra-termos (CTC).

CTC = (i |T*| ) . (2.30)



Estas contribuicdes devem ser incluidas as Eqs. (2.27)-(2.29).
e Definimos entdo o tensor fisico T# subtraindo o valor esperado no

véacuo (VEV) do tensor total T* + T4 :

"BV = 1 uv | sy .
VEV = kl;m (W |T* + TH | ¢) . (2.31)
Assim,

T = @I +T59) ~ lim (0|7 + 15| %)

= (W|T*|¢)+CTC-VEV. (2.32)

Nosso ponto de partida é o célculo da contribuicao dos diagramas
diretos de segunda ordem ao propagador bariénico. Na aproximagao de RHA somente

termos diretos sdo considerados.

Com o auxilio das regras de Feynman, podemos escrever,

iS® (q) =iS° (q) £®S°(g) , (2.33)

que diagramaticamente é representado por

ado
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e
A0 A 0

@ ! o
is @ = -9(1—4%-— + Sea
q q q

Figura 3: Contribui¢des de diagramas diretos de segunda ordem ao propagador
bariénico.

onde

@ = 5@ _ 4 5w (2.34)

é auto-energia em segunda ordem, tal que:

) . 240 d4q 0 s
0 = —ig?aA® O)¢r [ S @+ T (2.35)
e
0% = ig2 D0 L s
= glD0, O [ £ 5a18° (@) (2.:36)

Incluimos também as contribuigdes de diagramas diretos aos propa-

gadores mesénicos, mostrados na Fig. (4):
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iA® (q) = iA%(g) { (@) (@) [ [ 5259 }AO @

= (21)*69 () [=@]" /g2 (2.37)
iD (g) = (2m)* 6 (q) [ZPTP+] /g2 (2:38)

Figura 4: Contribuigoes de diagramas diretos de segunda ordem aos propagadores
mesonicos.

Lembre que S° (k) = S (k) + S% (k), e as integrais acima, calculadas
com o uso do propagador no vicuo (S2), divergem. Para contornar este problema e

eliminar a divergéncia em Y, adicionamos a densidade lagrangeana original um contra-

termo L., = a;¢ com «; definido da seguinte maneira:
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0 0 0 o
_____ > --- Sg ¢+ --->---@¢ = 0
gs

Figura 5: Definicao do contra-termo a;.

o1 € entao dado por

a4k 1
= ig,4 / . . 2.39
“TME ] o) R —m + e (2:39)

Com o objetivo de manipular melhor as divergéncias que aparecem
no decorrer dos calculos, regularizamos as integrais através do Método da Regularizag¢do
Dimensional [veja Ref. (17)]. Assim, calculando a integral acima em 2w dimensdes, onde

2w =4 — 2¢ e o limite € — 0 é tomado ao final, obtemos

o = ‘Z;’;‘: (4”)61“(6 —1) . (2.40)

m2
O carater divergente de «; aparece agora como um pdlo da funcao I

quando € = 0. O efeito do contra-termo ;¢ é fixar o valor esperado de ¢ no vicuo em

Z€ero, ou seja

<¢>k1~*=0 =0, (2.41)
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que serve para manter a estabilidade do vacuo.

Com a introducao do contra-termo, L, é agora dada por

2 4 '
g d°k 0
Y, = -1 trSp (k
2 k
_;qi_l_:}.‘/ Fd3k_m__l. (2.42)
m2 (2m)” Jo (K2 + m?)?

Figura 6: Auto-energia escalar renormalizada.

Para o caso da auto-energia vetorial obtemos, por integragao simétrica,
um resultado nulo para o diagrama direto vetorial calculado no vicuo, e portanto nao hé

necessidade de renormalizagao.

Assim, 3¢ se reduz a

o= g"t d'k S° (k
[ Gy Sh®

v kF' .
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Os resultados em segunda ordem para ¥ podem agora ser somados em

todas as ordens auto-consistentemente com o auxilio da equacao de Dyson

SH (k) = S° (k) + S° (k) SHSH (k) | (2.44)

onde também a auto-energia € calculada utilizando-se os propagadores interagentes.

Esta expressao é representada diagramaticamente por

Figura 7: Representacao grafica do propagador baridnico vestido, obtido através de
RHA. As linhas mais escuras representam o propagador baridnico de Hartree.

A Eq. (2.23) pode ser resolvida formalmente, dando como resultado

[s7 )] = (" W) ~SH =k -m-5H (2.45)

e obtemos entao para o propagador baridnico

SH (k) = SH (k) + SH (k) (2.46)

onde



H Ik* + ,m*
SF (k) - k*? _m*2 + de )
SB (k) = (K +m*) Zoos 8k = E°())0(ke — K"
()
sendo
k¥ =kt 4+ SHE m* =m 4+ BF
e

S

E* (k) = (k" +m™”)* | E (k) = E* (k) — £%* |

34

(2.48)

(2.49)

(2.50)

Os propagadores mesdnicos também devem ser calculados usando-se

SH e temos entdo

A" = A° —i(2m)* 6@ (k) (ZH)’ /g2

D, = Dy, (k) —i (2m)* 8 (k) (S/*2]¥) /g)

(2.51)

(2.52)
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Estes resultados que serdo utilizados no calculo de 7", e tem suas

representacoes diagramaéticas na Fig. (8).

Figura 8: Representacdo dos propagadores mes6nicos vestidos, obtidos através de RHA.

A auto-consisténcia é assegurada calculando-se novamente a auto-

energia com a utilizacio do propagador de Hartree S¥ (k) e reobtendo ¥, e TX.

Para T#, este procedimento é dado por

2 4y
Hp __ Iy / d*k b QH )
Zk =i St ! SH (k) . (2.53)

Novamente, o termo proveniente do viacuo desaparece por integracao

simétrica, e a auto-energia vetorial se reduz a

2 dk
Hp _ '&'—t rQH (1
z.“‘v zmg T (27‘_)47 SD( )
9 _
Gy kF 0
2y 22 en0 2.54
m2 3n? (2.54)

O resultado acima é anéalogo ao obtido com o uso do propagador nu
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Eq. (2.43), e assim T¥ néo é afetada, satisfazendo a condigio de auto-consisténcia de

Hartree automaticamente.

No caso escalar,

2 d*k
oH = idety SH (k) + 3¢, 2.
8 zmg (27{_)4 ( ) + 8 ( 55)
e utilizando o propagador no meio, obtemos
. 2 Pk m
oH=_9 [22 . .
s = "mi ) WE W (2.56)

Para o cilculo de X, no vacuo, inicialmente somamos as contribuigoes

dos diagramas diretos vetoriais em todas as ordens na Eq. (2.44):

SH (k) = 8° (k*) + S° (k*) =HSH (k) . - (257)

Agora, S¥ é expandido em uma série de poténcias em fungio de T

renormalizada resolvendo-se a Eq. (2.57) iterativamente, obtemos

S (k) = \Z [ (1) ™ 1z (2.58)

A insercao desta expressao na Eq. (2.55) dé como resultado a seguinte

equagao implicita para a auto-energia escalar:
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= o [ 25 S o

m=0

+E§" + termos finitos (2.59)

Os termos finitos sao os termos provenientes do meio, que se anulam

em densidade zero e por isso sao irrelevantes no trabalho de renormalizacao.

Fica claro, por contagem de poteéncias, que os termos com 0 < m < 4
na Eq. (2.59) sdo divergentes. Os diagramas de Feynman relacionados a Eq. (2.60) podem

ser vistos na Fig. (9). Estas divergéncias devem ser removidas incluindo-se a densidade

lagrangeana de contra-termos

1 1
ﬁct—al¢+ a2q§2 043¢ +— a4¢4 (2.60)

Na densidade lagrangeana (1.1) e incorporando estas novas contri-
buigdes em L. Estes diagramas contribuem para a auto-energia escalar, gerando os

contra-termos mostrados na Fig. (10) e descritos analiticamente por

m=0 s Gs

. 3 1 s ng m.
Est — Z ET (—m> (— ) a1 - (2.61)

Note que o lado direito da equagao acima envolve a auto-energia es-

calar renormalizada F , pois 0s contra-termos devem ser incluidos em todas as ordens.



-- - - - -

_---;-,_____-

Figura 10: Auto-energia escalar de contra-termos.

Para determinar os coeficientes o, inicialmente reescrevermos a Eq.

(2.59) usando a identidade 8SL (k) /@m = [S% (k)]°, obtendo assim

t - e 3 5 (e [

m—O

+E';'t + termos finitos (2.62)

Comparando agora a equagdo acima com a Eq.(2.61), podemos can-

celar os 4 termos divergentes nesta expressdo definindo

Om = =1 (—gs)" tr ((;7:;4 [ai;_l S0, (k)} , (2.§3)

onde 1 < m < 4. O resultado final (finito) para a auto-energia escalar renormalizada

escrito em termos do propagador de Hartree S# (k) adquire a forma
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2 4 3 m—-1 1-m
H_ :9s d’k .y (-1) gs H\™
s _z—%tr / ———(%)25 (k) + Y ~——=2 am+1+(23) . (2.64)

|
m=0 m. ]

Para computar a equagao acima explicitamente, calculamos os contra-
termos definidos na Eq. (2.63) e a integral definida acima com o auxdlio de técnicas de re-

gularizacao dimensional, obtendo como resultado a seguinte condi¢do de auto-consisténcia

para a auto energia escalar renormalizada na aproximacao relativistica de Hartree:

g e d3k m*
m2 Jo 4m3 E* (k)

+ Am* ' (2.65)

onde

2 *
am* = 2o ! [m*sln(%)—m2(m*—m)

m2 on?
1
—gm (m* — m)? — ?1 (m* — m)3] : (2.66)

Conhecendo-se T, e &, (ou m*), o propagador $¥ fica completamente
determinado. Podemos entdo partir para o cilculo da densidade de energia. Para este
fim, calcularemos inicialmente as contribuigdes .provenientes dos mésons, utilizando as
Egs. (2.28) e (2.29). Os propagadores mesdnicos sao dados pelas Eqs (2.51) e (2.52), e as

auto-energias sao representadas pelas Eqs. (2.54) e (2.55). As contribuig3es & densidade
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de energia mesonica provenientes de D}, (k) e A? (k) sdo independentes da densidade, e
podem ser eliminadas através da subtracio do valor esperado do véicuo [veja Eq. (2.22)].

Assim, temos como resultado

o = (w[rP|e) e (267)
- - / d'k [1 —m2) g — K] A (k) - 2 (2.68)

_ 298 Mo 5o (2.69)

& = (T[T w) - e (2.70)

_ / d*k [1 — m2) gm_kg] D, (k) — &2 (2.71)

_ _%% (%) (2.72)

Para o céalculo da contribuicao baridnica, cuja expressao é dada pela

Eq (2.27), temos:

Ey = <\I} |Tl?0‘ \Il> — —it’l‘/ ;;::;4 [’)’OSH (k)] kO — vev +€zt

. 2 3\ 2
— 3 * gv k
/ &k E* (k) + <3W2>



_42/ d*k (ko - gu‘/()) K° —gver SL‘Y- (2 73)
(2m)* (K — gy Vo)® — K2 — m + ie ’ ' o
onde,
2 3\2
- 9y k It
VO:T@(Z)}%) . (2.74)

A dltima integral na Eq. (2.69) representa a soma sobre os nucleons
no mar de Dirac, e contém divergéncias. Para isolé-las, resolvemos a integral utilizando

técnicas de regularizacao dimensional, e obtemos

4 dk ' (k‘q_,— g.v%) k0
(27.')4 (k0 — g.,,VZ))2 — k2 —m** +ic _
2 4m ¢ ,,
- 7 (W) m*T (e — 2) (3 — 2e) . (2.75)

Tomando o limite € — 0, vemos que cinco termos apresentam pélos em
€ = 0. O primeiro termo, que é completamente independente da densidade, é cancelado
pela subtracao do valor esperado no vécuo, indicado na Eq. (2.69). Os quatro pdlos
restantes sao eliminados pelos contra-termos definidos previamente, dados pela Eq. (2.60).

Neste caso, a contribui¢do dos contra-termos (CTC) é o valor esperado do tensor energia-

momento gerado por L.

CTC = (Ta") = an (h) + %02 (6*) + %ag (6*) + %a,t () . (2.76)
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Assim, a correcao finita devido a flutuagao do véacuo. a densidade de

energia, adquire a forma

o (m = m)? 4+ o = m)? = 2 (= m)t]  (277)

1@ (RN Im . e %k , nd
conn = g (52 +3 0= [ e (e ) b @

(2m)”




Capitulo 3 .

Expansao ¢ Otimizada Aplicada ao

Modelo de Walecka

Utilizando-se do procedimento descrito na se¢do 2.1, podemos entao,
adicionando termos livres, e interpolando somente o propagador baridnico [veja Ref. (13)

e (14)], reescrever a 1égrangeana de Walecka definida na Eq. (1.1) como:

— 1 1 1
Lo = P(ind - Q)Y+ 5(0,00"¢ — mi¢") — JFuF™ + omiV,V*

+60 (956 — go¥*V, + ) b, | (3.1)

Uma breve descrigao do procedimento que adotaremos para esses cal-

culos se faz interessante neste ponto.

" Expandindo a auto-energia até O (6%) calcularemos somente os dia-
gramas diretos referentes aos vértices trilineares propostos pela densidade lagrangeana,
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faremos esse calculo no meio, onde o intervalo permitido para o momento das particulas
é [0;kF|, e no vicuo, onde as particulas tem acesso a qualquer valor de momento de
[~o0; +00]. O célculo no véacuo resultard em divergéncias que através de um procedi-
mento de renormalizacao serdo eliminadas. As auto-energias que calculamos vestirao o
propagador do bérion, e este propagador vestido serd usado para o cdlculo da densidade
de energia e da pressao. Durante o célculo da densidade de energia e da pressao surgirao

novas divergéncias que serao contornadas pelo mesmo método de renormalizagao utilizado

na auto-energia.

A auto-energia é a primeira grandeza a ser calculada, sendo que a
contribuicdo destes diagramas é calculada montando a expressao através das regras de

Feynman para a lagrangeana interpolada de Walecka (3.3).

As Regras de Feynman para a lagrangeana interpolada [veja Ref. (18)]

s30:
Para o propagadores:

e A cada méson escalar carregando momento p associamos um fator
i (p):
e A cada férmion carregando momento p associamos um fator .S (p):

e A cada méson vetorial carregando momento p associamos um fator

iDyy (p)




Para os vértices:

o A cada vértice escalar associamos um fator 20g;:
e A cada vértice vetorial associamos um fator 26g,v*:
e A cada vértice bilinear fermiénico associamos um fator i§u:

Como a exemplo do célculo da auto-energia e densidade de enérgia se
utilizando de RHA, na integracao sobre o loop, usando o propagador de Feynman, poderao
ocorrer divergéncias. .Nos utilizaremos do método de contra-termos, regularizando as
integrais divergentes através da regularizagéo dimensional fixando a parte finita arbitraria
no esquema de renormalizacido da camada de massa.

Em O(6), somente o termo 6usp (vértice bilinear) contribui para a

auto-energia,

W = —6p (3.2)

Em O(6?), temos a contribuigio de diagramas diretos e de troca, sendo
que em nossos cdlculos utilizaremos somente as contribuicoes referentes aos diagramas
diretos, na Ref. [18] a auto-energia total é calculada, incluindo o termo de troca.

Para maior clareza, calcularemos a contribuigao para a.auto-energia

proveniente destes diagramas usando inicialmente o propagador no meio (Sp), e poste-

riormente no vacuo. Diagramaticamente,
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Figura 11: Auto-energia em O(8').

3.1 Ca&lculo da Auto-Energia no Meio

O propagador bariénico no meio denso é dado por

1T

Spk) =(k+Q) 0

8(k° — E(k))0(kr — [K|) , (3.3)

onde E°(k) = (k* + Q2)%
Assim, para o diagrama direto escalar, com auxilio das regras de

Feynman, temos

i K s

—iS, = —(i6gy)} 1 / i( £
s (389:) 2 —m?2 4+ ¢ " (27r)",(/4 +Q)E0(k)

5K ~ E°())0(ke —K]) , (3.4)

integrando a componente () e executando a funcao degrau obtemos,



895
= (%) %/de_i_l_ (3.5)
me ) 7w Jo (k2+§22)5

Para o diagrama vetorial, temos

. . _igv
T —(—ibg,A*) | 2y
2% (297)<l2_ 2+ie>
4

ctr | Gz =60 )ik + ) s — Bk = [k

- (%)2&%/dko/dk3(%k —’Y'k)é(k;)—( EP(K))0(kr — KI) (3.6)

m, k)

Portanto, a auto-energia vetorial no meio denso é dada por

(6911)2 k% :
YH = —_. 7
Y T ml 3 (37)
3.2 Calculo da Auto-Energia no Vacuo
O propagador baridnico no vacuo é dado por
k+Q .
(k) = ——— 3.8
SF() k? — Q2 + e’ (3.8)

e, para o diagrama direto escalar, temos
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e Ak i(k+Q)
i, = —(idg,) 2—m?+ ietr/ (2m)4 k2 — Q% +ie (3:9)

Por conservagdo de momento, ! (o momento do méson) é nulo. - To-

mando o traco da equacao acima, obtemos

. d'k 1
~iz, =40 [ G (3.10)

Através de uma rotacao de Wick passamos a Eq. (3.12) do espaco de

Minkowski para o espago Euclideano, fazendo k° = ik% e k=kp,

6g3 +o0 d4k'E
s — A1
( ) 49/ @r)tkL + Q2 Q2 (3:11)

A auto-energia escrita desta forma diverge, e é preciso entdo renor-

malizé-la.

Neste ponto faz-se interessante abordarmos o procedimento de regu-
larizagao que estamos utilizando. Regularizar a integral divergente, constitui-se em um
conjunto de procedimentos para isolar a divergéncia, para que a possamos manipular for-
malmente. Existem diferentes métodos de regularizacao, Itais como o Método do Cut-off,
em que o limite divergente da integral é substituido por um cut-off (A) que simboliza a

divergencia, desta maneira podemos manipular esta divergéncia e utilizar métodos sis-
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tematicos para remove-la do resultado final, fazendo com que as previsoes tenham valores
finitos de acordo com os valores experimentais. Outro método, que vem sendo utilizado
neste trabalho, é o método da regularizacao dimensional, proposto em 1972 por t’Hooft
e Veltman, Bollini e Giambiagi entre outros [veja Ref. (19) e (20)]. Neste método, ao
invés de 4, trabalhamos em 2w dimensdes, onde 2w = 4 — 2¢. Desta maneira, o resultado
da integral fica expresso em termos de Funcoes Gama, que sao expandidas em funcao
de €, apresentando pélos quando o limite ¢ — 0 é tomado. Para que a equacao fique
dimensionalmente correta, esse método introduz um novo parametro (7)), caracteristico
da regularizagao dimensional, que possui dimensao de massa. Assim, a constante de

acoplamento em 2w dimensdes escrita em termos da constante original fica

gg\s = bg, (77)2—u

Aqui, vale salientar que, se neste trabalho utilizdssemos como esquema
de renormalizagao o método da Subtrag&o Minima, que simplesmente remove os pélos, o
parametro 7 estaria presente no resultado final, e seria fixado de maneira que os resultados
fisicos fossem reproduzidos. Diferentemente, o esquema de renorrﬁalizagéo na Camada
de Massa (método que estamos utilizando), remove da teoria tanto os pélos quanto as

contribuicOes finitas provenientes da renormalizacao, incluindo o parametro 7. Por isto

omitimos 7 no decorrer do trabalho.

Reescrevendo entao a auto-energia em 2w dimensoes, obtemos




(Sgs dz‘”kE 1
[ e @12

Substituindo a Eq. (B.1) na Eq. (3.14) e resolvendo a integral resul-

tante com o auxilio da Eq. (B.5), temos

zsz—%{ +ln<?22)+(1— )} . (3.13)

Para o diagrama direto vetorial:

‘ ) —zg v
-2k = —(—idg,") (W)
t _ v v —_ . ’
X 7"/(27r)4( 10g.y )k2—§22+2€ | o

Sabendo que [ = 0 e tomando o trago da Eq.(acima), obtemos

, 590\’ d*k k
—iTr = gy |22 U/ z . .
" (mv> K (2m)* k2 — Q2 +de (3.15)

Fazendo uma rotagao de Wick e passando de 4 para 2w dimensces,
resolvemos a integral com o auxilio da Eq. (B.3), obtendo um resultado nulo para a

contribuicao do vécuo referente ao diagrama vetorial.




3.2.1 Renormalizagao da Auto-Energia Barionica

A Eq. (3.15) é a contribuigio do vacuo & auto-energia barionica refe-
rente aos termos diretos, a divergéncia no termo 1/€ no limite ¢ — 0 foi convenientemente

isolada através da regularizacdo dimensional e este resultado sera sujeito ao processo de

renormalizagao.
A Lagrangeana completa de contra-termos é escrita como
1 " o ., — — . —
['ct = _§Cs¢8p.a ¢ + Z ?QS + mc¢'¢ - wa (Z /B - m) ¢ + 75W¢ ) (316)
n=1 "

sendo que o contra-termo necessario para renormalizagdo do diagrama direto escalar é

o0 . (3.17)

Calculando a contribuicdo para a auto-energia proveniente deste contra-

termo, obtemos

bgs
S = —ay (i> . (3.18)
Mg

que diagramaticamente é representado pela Fig (12)
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Figura 12: Contra-termo necessirio para renormalizar X.

Cada contra-termo, é composto por uma parte infinita (que elimina
totalmente a divergéncia) e por uma parte finita arbitraria, que é ajustada posteriormente
conforme o método de renormalizagdo utilizado. Neste trabalho estaremos utilizando o
método da camada de massa, no qual os contra-termos removem tanto as contribuicoes di-
~ vergentes as contribuigoes finitas, devido as corregdes do loop as amplitudes mensuriveis.
Portanto, para este método, os parametros originais da teoria (gs, g», Ms, My, M) sdo trata-

dos como as massas e constantes de acoplamento fisicas.

§g, Q3

oy = —
472 €

+Fp (3.19)

Para fixar o termo finito arbitrario F; usamos as condicGes de renor-

malizacao ditadas pelo método.

S;; ‘¢=m= 0 (3'20)
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lem=1, (3.21)

onde m é a massa fisica do barion. A expressao para o propagador barionico vestido e
renormalizado (Sg,) é obtida fazendo-se uso do inverso da Equagdo de Dyson [veja Eq.

(2.45)], de modo que:

Sra=4-2—(Z+%4), (3.22)

onde & = =M 4 £3),
Para conservar a estabilidade do vacuo, o diagrama direto escalar
deve ser nulo, portanto Fj é escrito de tal maneira que elimine completamente qualquer

contribuigao proveniente deste diagrama. Logo,

69s 4’
F1=—47r203 {‘11(2)+1n( D )} . (3.23)

Utilizando as condigbes de renormalizacdo dadas pela Eqgs. (3.22),
(3.23), no inverso do propagador definido pela Eq. (3.24), e voltando para o espago de
Minkowsky (g% — ¢*> = —m?), obtemos a express3o final para o inverso do propagador

“vestido e renormalizado:
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Sel=f-m (3.24)

3.3 O Tensor Energia-Momento para a Expansao 6

Existem diferentes maneiras de abordar um mesmo problema usando a
expansao §. O procedimento padrao diz respeito a expandir a quantidade fisica de interesse
em ordens de ¢ a partir da densidade lagrangeana interpolada (33) Por exemplo, se a
quantidade fisica a ser calculada for a densidade de energia, usamos (3.3) para obter
esta densidade, e utilizando o propagador nu, calculamos a densidade ordem a ordem
pérturbativamente. Alternativamente, podemos partir de uma expressio exata para a
densidade, derivando o tensor energia-momento (T*") a partir da densidade lagrangeana
original. Quando optamos por este procedimento, como no caso deste trabalho, a expansao

6 é introduzida no problema através dos propagadores e vértices vestidos, isto é, que levam

em conta as auto-interacoes.

O tensor energia-momento definido na Eq. (2.6) aplicado 4 lagrangeana

de Walecka original (1.1);

TH = iy P + 040" ¢ + P VaF™ — g*' L., . (3.25)
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Note que quando ndo usamos a equagao de movimento do nucleon,

temos

(T") = @ |T*|¢) = VEV + CTC . (3.26)

de tal forma [veja Ref. (13) e (14)]

o [ d%
@) =i [ G
[ d%

5w )

) d4k D* (k-) [1 (k2 _ mZ) glw _ k#ku:l
(27[_)4 v 2 v

tr {S (k) ['y“k” — g™ ('y’\k:,\ — m)}}

; d'k pv o w
+i [ Gy 120 (984 (8) + 3% () D (8)

~VEV 4+ CTC (3:27)

onde S (k), A, (k) e D¥ (k) sao respectivamente os propagadores totais, a auto-energia

escalar ¥, (k) e a auto-energia vetorial ¥ (k) foram calculadas e renormalizadas na segao

anterior.

O tensor energia-momento dado por (3.29) leva em conta contribuigdes

referentes aos termos direto, de troca, bem como corregdes ao vértice, independente da

O(6) considerada.

Quando nos utilizamos somente os termos diretos, temos’



(TH)y = —t f (‘;ﬁ'; {tr [y"k” — g (k —m)] S (k)} = VEV + CTC , (3.28)
1 g2 d*k 2
(T, = 5% [ Wtrs (k)] ¢ —VEV +CTC, (3.29)

2 4
), = 52| [ Sarrs )] |

dk
(27r)4tr7“S (k)] ¢* —VEV +CTC, (3.30)

sendo que, para obtermos a equacao de estado para a matéria de néutrons necessitamos

calcular a densidade de energia () e a pressio (P), onde
1 'i .
s=<T°°>,P=§<T'>. (3.31)

3.4 Calculo da Densidade de Energia

Para o cilculo da densidade de energia, precisamos inicialmente definir

o propagador barionico vestido. Para isso reescrevemos a auto-energia na forma

= (k) = =P (k) — nEP" (k) | (3-32)
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onde agora £{? e T()* s30 as contribuigdes ao propagador baridnico
provenientes de termos diretos até O(§?) calculadas na segio anterior com o uso da ex-

pansao § [veja Eqgs. (3.4), (3.7) e (3.9)].

(k) =Q+ 5, (k) , (3.33)

B (k) = [ + 07 ()] (3.34)

kK" =k, (3.35)

k" =k T (k) = B0+ 2° (k) K (3.36)

Substituindo estes resultados na Eq. (2.45) no propagador do nucleon,

obtemos o propagador baridnico interagente (propagador vestido),

5* (k) = St (k) + Sp (k) , (3.37)

onde

Sy (k) = (3.38)




Sy (k) = -m%@a (k° ~ E (k) 0 (kr — XI) - (3.39)

Sendo E(k) a energia da particula que satisfaz E(k) = [E*(k) —
z° (k)]kf’:E(k)-

As quantidades auxiliares definidas nas Egs. (2.49) e (2.50) sdo agora

descritas da seguinte maneira:

» : bgs 2 Q kr 3 1
Q —-Q-—(Sp— ('r_n:) RA dkm, (3.40)
. 60 \° K3
0 _ 1.0 _ v F
K =k ( ) 3T (3.41)
k*=k. - (3.42)

E o propagador vestido que sera utilizado no célculo da densidade de

energia, fica completamente determinado.

A expressao para a densidade de energia barionica, obtida através do

tensor T,



é dada por

4

gy = —ilr / (‘217:;4 [,Yoko — (k- m)] S* (k) — v + &t . (3.43)

Calculando primeiramente a densidade de energia usando o propa-

gador no vacuo, temos

. d*k K+
vac _ _ kL _ 44
o ztr/ 2 (v-k+m) BT (k) 1 ie (3.44)

Tomeando o trago da equagdo acima:

dk [ K2 m*
vac . __ A4 ) 4
&y 4 4 (k*2 — QO (k) + i€ + k*z - O (k) + iE) (3 5)

Resolvendo cada integral separadamente, apés fazermos uma rotacao

de Wick e passar de 4 para 2w dimensdes, a prifneira integral fica

d2“’k3 kik;
=- , 4
4] Ky + o (3.46)
cuja solugao pode ser obtida como auxilio da Eq. (B.4), e assim
2(2w—-1
= 2@=l) (3.47)

(4n)” (@)



Reescrevendo a equacao com w = 2 — ¢, obtemos

I = —@exp [eln <é*2)] QT (e —2)(3—2€) .

Substituindo a Eq. (B.26) na expressao acima e expandido

nencial até O (2), obtemos a expresséo final para I;, dada por

4

30 11 7 Q*
I = I | LI
1T T ) [ @ (5r)] 5o

A segunda integral pode ser escrita como

_ 4 /d2wkE m*
(2m)™ (k5 + Q)

onde j4 foram realizadas a rotagao de Wick e a alteragao nas dimensoes.

Com o auxilio da Eq. (B.1) e (B.5), obtemos

4mQT (1 — w)
(4m)° (@)™

2=

Reescrevendo [, com w = 2 — ¢,

4mQ* 4r
L= ) exp [e In (Q*2>] I'e—-1) ,

60

(3.48)

a expo-

(3.49)

(3.50)

(3.51)

(3.52)
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e expandindo a exponencial até O (€), obtemos a expressao final para a segunda integral:

mQ (1 4w
= hl ) 3.53
Iz 472 {€+\Il(2)+ln(9*2)} (3:53)

Calculando agora ¢, utilizando o propagador no meio, temos

~meto  __ d4k (ﬁ* + Q,*) o - B B
B '161773 / d'k (%) § (ko — E (k)) 0 (kr — [K]) (3.55)
1 ke o (k2 4+mQ )

A expressao final para a densidade de energia baridnica pode ser entio

escrita como

g = 6zac + E'lr)neio _ 6'zev + 8? |
30 11 4 mQ* (1 4
- [; +0(3) +1In (Q)] PO {Z +9(2) +1n (Q—)}
1 e o (K2Z4+mQ) Q0 .
toa ) d k( 5 )+87r2 €0 4 £t (3.57)

Para a densidade de energia escalar, temos

1 g2 dk 2
=y i [ s )] e (3.58)
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Inicialmente usando o propagador no vacuo,

9
, 142 . dk £+

v = —= =22 14t . 3.59

s 2m?2 [Z (2r) k= Q0 + e (3.59)
Tomando o traco e fazendo uma rotacao de Wick,

1g2 dkg 4 1
vac _ _~ 98 | __ . 360
55 2 mg |: / (27(')4 kg + Q*2 ( )

Para solugao da Eq. (3.62), procedemos de maneira similar a resolucao

da Eq.(3.53), e o resultado final é escrito como

2
1¢2 (Q°11 47
rvac — ___3__ _ . . 1
= 2m? {47r2 [6+\D(2)+IH<Q*2)]} (3.61)

Utilizando agora o propagador, temos

Y A L AL
- _EZE["/WW‘S(RO‘E(R))(M Ikl)] . (3.62)

Tomando o traco e resolvendo a integral em kg, obtemos

2
; . 1 q2 Q* kF 3 1
meio _ _~9s |22 "7 gy , 3.63
Ea 2m? [47r2 /0 E* (k)] (363)
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e a expressao final para £, € entao dada por

s = mezo+v§ac _&_ve'u +€§t
2
179 Q* 4
- (&Y {[W( s+ (25))]
Q* kp 3 1 ’ vev ~ct
+|:?47T—3— A dkE*(k):l }—cs +z; . (3.64)

A densidade de energia vetorial pode ser descrita da seguinte maneira:

ey = —% (%)2 [tr / (;:;47%5* (k)'r . (3.65)

Utilizando o propagador no vécuo, temos

s’;‘“.—%( ) [ /(%n (ki +32>} : (3.66)

Tomando o trago e resolvendo a integral, obtemos

1/rgN\2[ r d% 4 7°
vae . — (v )4 =0. 67
v 2 (mv) [1 / (27r)4 k< — Q** 0 (3.67)

Calculando agora €, usando o propagador no meio:
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ameio _ _% (rgn_y [tr / {2%‘”0 (m kEJZ Ig*é(ko —E (k)6 (ke — |k|))} . (3.68)

Tomando o traco e resolvendo a integral em ko, a expressao fica

Resolvendo entao a integral em coordenadas esféricas, obtemos para

meio
g

mezo 1 Gv 2 ks ’
£” =§(;n—v) (ﬁ) : (3.70)

3.4.2 Renormalizagao da Densidade de Energia

Notemos que novas divergéncias resultam do calculo utilizando o propa-

gador no vécuo Egs. (3.51), (3.55) e (3.63), e, para que os resultados finais sejam finitos,

precisamos renormalizar estes termos.

A Eq. (3.59) é do tipo

£y = aQ* + b + termo finito — €2 + ¢ (3.71)
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Desenvolvendo Qe 2*'[veja Eq. (3.42)], e substituindo na Eq. (3.56),

temos:

1 {m*r1 4r 3 3 9z [1 47 |
b = @{?[E+m(§§)+§-7]+m23—3m28[-€—+1n(9*2>+ —7}

1
5

1 4 3 371 4 3
‘4""“’3[2““(93)*1‘ ]*23‘[‘5(z““(§§f)+§*7)]}

+termos finito — gy®¥ + &5 . (3.72)

{n

Este resultado pode ser representado diagramaticamente da seguinte

maneira:

o O 9
w-0.0-0 0.5 + O~O +0=0-O
i g O e

Figura 13: Diagramas de Feynman para a densidade de energia barionica.

Neste pondo, dois detalhes importantesdevem ser enfatizados: note
que, aqui, retomamos a teoria original, fixando o valor de § em 1. Note também que a
densidade de energia deve ser nula no vacuo (kr = 0), e, para satisfazer esta condigao,
eliminamos o primeiro termo do lado direito da equacio através do termo de subtragdo

o

do valor esperado do vicuo, pois ndo existe nenhum contra-termo na lagrangeana que
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elimine um termo deste tipo. Assim

m* (171 3 4
e = 2122 _ 3.
b 8%2{2[64.2+Jn<ﬂﬂ) 7]}’ (373)

& — & = {+m32 3m222[ +1n(4 >+1_7]

2
— () + o= (e (65) )}
4m3; { +In (Q*Z +4 Y|+ X 5 +In o0 + Y
+termos finito + &5 . (3.74)

Para renormalizar os termos restantes, utilizamos os seguintes contra-

termos:

c [0% . 87
& = S8 + 58+ ot (3.75)

que podem ser descritos diagramaticamente por
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o @ Q)
<o ¥ RONNOSLZ0
©® O

Figura 14: Diagramas dos contra-termos de &{*.

Para escrever o, explicitamente, partimos da expressao dada pela Eq.

(2.40) e obtemos

_ da(n_l)

o = —gs (3.76)

dm

O valor esperado de ¢ pode ser escrito em termos do diagrama direto

escalar - lembre que X, deve ser nula para manter a estabilidade do vicuo. Assim:

(@) = —izs . (3.77)

Na renormalizaggo do 22 termo do lado direito da Eq. (3.76), uti-

lizamos o contra-termo as¢?, dado por
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., 3 2[1‘ (47r> 1 ]
Q2 S s |2 pn () 42 3.
9 =g Te s tin(— )+ o+ (3.78)

onde , para a derivacdo de a, utilizamos a expressao para a; [veja Egs. (3.21) e (3.23)]

Assim, somando a expressao encontrada para o contra-termo ao termo

a ser renormalizado, obtemos

3 2{1 47r> 1 ] ., 3 2{1 (Q) 1 }
2 g (2 h o+ 8 = e L m () 42 44
87r2m y e+ <Q*2 +2 L +2!¢ g2 e+n m +6+’y

(3.79)

Para renormalizar o termo proporcional a 32 da Eq. (3.76) utilizamos

o segundo contra-termo da Eq. (3.77), descrito por

Q3 1

1 47 2
3_ 4+ <3l Y _ £ :
29 = e (oF) -5 +7] (3.0

e entao

1 1 47 3 a3 1 17 QF
()33 g o
o™ [ tinlga ) T 17+ 259 o2 s |12 T 4\ (3.81)

Na renormalizacao do 1ultimo termo da Eq. (3.76), utilizamos o ter-

ceito contra-termo da Eq. (3.77), dado por
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g _ 1 4[1 (4_”)_§ ] :
4!(]5 = 167r22" 6—Hn 3 3+7 ) (3.82)

3 1 4N\ 5 ar 4 3 21 o -
1672 S[eHn(Q*?)“LE 7]+34!¢_ 1672 3[6 21n(m>]' (3.83)

Substituindo entao as expressoes renormalizadas acima na Eq. (3.76)

obtemos para a densidade de energia barionica

_ 1 O 4 * 3 * _ l 2 * 2
& = g5 {ln(m) (39 4mS )-{—m (@ —m) 5™M (Q* —m)
17 N S 1 5, K2+ mQ*

Para o caso da densidade de energia escalar, temos

1 Q° 11 4r * g
£s = 53 _1.,298 [ +¥(2)+1n (Wﬂ + termos finito — +e5 . (3.85)

Substituindo a expressao para Q* de (3.73),

o 1 51 47 3 47
B =T [+ @ 4 (g7)] - g [ v @) 0 ()|
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3 47 1 4
- T 0mE} [+ 9 (2) + (9*2)]‘—2;59«2’[ +v @)+ (57|

g 4 gt (3.86)

Os contra-termos necessarios para renormalizar €, s80 analogos aos

utilizados anteriormente, com uma das pernas externas (campo ¢) amputada. Logo

e = d‘; 1¢)+—¢( 2)+ 15 (50) + ¢(%’-¢‘)

a1+ag¢+ ¢2+ ‘!‘¢3. (3.87)

Subtraindo entdo os contra-termos das expressoes divergentes de &,

obtemos
1 1 47 1 Q-
— 3
47r2.gam [; + \11 (2) + h’l ('7?)] -_— al = —-4?93‘7)'),3 [—-2]11 (_’;L-)] ) (388)
—igsm"'z [EJF\I:()Hn(‘”r = =2 gms, [2 _om (T 3.89
472 ap )]—az¢>——mgsm ’[5_211(—7;)]’ ( )

3

— 47 03
2729smE? [ +¥(2)+1n (";)} - ;?452 = *-—I}— mI [— - 21n( 2)] . (3.90)
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Assim, a densidade de energia escalar pode finalmente ser escrita como

1 {m, (1 Gs \2 [ ~,3 QF o
£y = 5(;) {27r2 <m3> [Q ln<m> m* (0 —m)

gm (@ —m) - — (@ - m)3] - 4—1—9*3 (%)2 /0 o d%ﬁ} (3.92)

Note que a estrutura das equagoes encontradas para a densidade de

energia através de RHA, e as obtidas com a expansao 6, sao diversas

A seguir calcularemos a pressao para caraterizar a equagao de estado
3.5 Calculo da Pressao

Como a densidade de energia a pressao é componente do tensor energia-

momento dada por (3.33), tal que

P=P+P,+P, (3.93)

onde,
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(1%, = =4 | ok o " (= ] 50} - VBV £ OTC,

o 1g? d*k . 2 V

(), = 3| grsa] - vev et

1), = 5|/ s 0] | gy o] - vy + o7 s

A pressao baridnica tem a seguinte forma no meio

Pree = ——z% / % {tr [yiki — g (k- m)] Sp(k)} (3.95)

tirando o trago e utilizando S}, (k) definido em (3.41),

meio 4 r d'%k 2 * 9] T 0
P =—-z§/(2—ﬂ)4{[3(k0——m9 ) — 2K’] - (k)é(k —E(k))@(kF—lkl)} , (3.96)

integrando em k°, obtemos

2 3\ 2 k 3 21,2 *
o gt [k} r &k . (sk* + mQ*)
€0 _ _— —_— 2 k - . .
P +m§ (37r2> + /0 2n) {E (k) w , (3.97)

A pressao baridnica no vacuo é dada por

P = =iy [ S o [k - o (- m] 530} (399)
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usando S} (k) definido em (3.40), tirando o trago

vac_ d4],' LAY 2 1 .
P = 3/ { - m@) ~ 2] e (k)-l—ie} C(3.99)

Fazendo uma rotagao de Wick e passando para 2w dimensoes,

vac d*k k2 m*
B = _14/ (2m)> [ — 7 (k) +ie  F° — Q7 (k) + e
_= , 1
T +z'e>} (3100)

A menos de constantes, as integrais aéima foram calculadas e renor-

malizadas durante o célculo da densidade de energia na secao precendente. O primeiro e
terceiro termos sao como a integral I; em (3.48), o segundo termos é como a integral I,
m (3.52). Portanto a pressdo baridénica no vacuo renormalizada e fixada, como I; e Iy,

em conjunto com (3.100), resultam na presséo bariénica total

tota.l — 2/ dsk _ 2/kF d3k3 (%k2 + mQ*) + gv ﬁ
o o (@2n)° E(k) 372
1 Q* * * * 1 *
—32 {ln(m) <3Q — 4mQ ) m® (Q —m)—§m2(9 ~m)®
—%m (@ —m)* - ?Zl @ - m)4} . (3.101)

Com o auxilio de (B.18) verificamos que



P, =¢,, (3.102)

P, =—¢,. (3.103)

3.6 Analise Numérica

- Nesta secao, aplicaremos o Principio da Minima Sensibilidade & den-
sidade de energia e pressao calculadas na secao anterior anterior, gerando resultados cujo

carater € nao perturbativo.

O caminho de renormalizacido escolhido foi 0 da camada de massa,
sendo assim ass constantes de acoplamento g; € ¢,, bem como massas m, m, e m,, presentes
na densidade lagrangeana original possuem seus valores fisicos. Portanto, os parametros
utilizados sdo os mesmos de RHA, dados na Ref. [5]: g2 = 62.89, g2 = 79.78, m, = 550

MeV, m, =783 MeV e m = 939 MeV.

Para fixar o parametro p introduzido na teoria pela expansao 6, uti-

lizamos a condicao dada peié PMS (2.18)
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de _ de d* de

dp - drdp Ao (3:104)
pois,
o
70 (3.105)

A diferenciacao da densidade de energia com relacdo a Q* leva &

seguinte equacao auto-consistente para a massa efetiva do nucleon:

2 k 3 * 2 k 3 9
g r d°k Q g F d°k k d .
m—) -2y [T 2o A o5 [ LA o
[( ) g 0 (271')3 B (k;) ] l: mg 0 (2,”)3 E* (k) a0 0, (3 106)

onde
2 * .
gs 1 *3 Q 2 * 5 * 2 11 * 3
Bo=toss {Q h‘(ﬁ) (@ = m) - Sm (R - m)” - = (@ = m) ] . (3.107)
Para chegarmos a este resultado [veja Ref (14)], usamos a seguinte
identidade:

dAb * m% dAs
O (Q* —m) o2 d (3.108)
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A Eq. (3.109) apresenta duas solugbes. O primeiro termo entre
colchetes quando substituido nas equacoes da densidade de energia (3.87) e (3.95), es-

crevendo entao a densidade de energia total, adquire a forma

1 q,, kr lm / d"k 9 O
= St {W] t3g m)® + o (K +m")* +Aeyp,  (3.109)
onde
1 4 m* 7 13
A — e * 3 x L2 x 2, v * 3
EVF ————47r2{ m ln(m)—i—m (m m)+2 (m* —m) +3m(m m)
95
+2 (m* - m)4] . (3.110)

Que é o mesmo resultado obtido com uso da RHA (2.74) para a den-

sidade de energia no capitulo 2.

Utilizando os parametros apresentados anteriormente, concontramos

uma energia de ligacao para a matéria de néutrons da ordem de 0.4 MeV, em torno de

k?p = 1.63 fm'l

A segunda solugao para (3.109) é dada por

dAs__ng b @k k2 )
¥  “m2Jo  (2n)° E®

(3.111)
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Note que resultados desta equagao sao independentes dos parametros
do modelo - a massa efetiva do nucleon * depende somente de m e kp. A solucdo
numérica da expressao acima da como resultado uma massa efetiva crescente com relagao
a densidade nuclear. Além disso, se substituirmos este resultado na equagdo para a
densidade de energia com 0s mesmos parametros utilizados em RHA, encontraremos um

novo ponto de saturacao para a matéria de néutrons em torno de kp =5 fm~1.

‘Este resultado corresponde a uma densidade aproximadamente 30
vezes maior do que a densidade normal da matéria de néutrons, com uma energia de
ligagao da ordem de 153MeV por nucleon. Em primeira anélise portanto sao valores
muito elevados, fora dos limites do modelo, mas temos que ter em conta que os termos
de troca nao foram considerados, e investigacoes preliminares feitas por Chin [veja Ref.
(22)] mostram que a inclusao de termos de troca podem baixar a densidade de saturagao

da matéria. Contudo, nesse trabalho as contribuicoes dos termos de troca nao foram

. calculadas de uma maneira completamente consistente.

Plotamos as duas solugoes.
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Figura 15: Curva de saturagao para a primeira solucao.
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Figura 17: Curva de massa. A linha cheia representa o resultado obtido para a primeira
solucdo, e a linha tracejada pra a segunda.
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Podemos notar que os valores obtidos para a primeira solugao repro-
duzem os mesmos valores encontrados com o uso da RHA [21], ou seja, encontramos um
ponto de saturagio para a matéria de néutrons em torno de kr ~ 1.63fm™!, com uma

)

energia de ligacao de aproximadamente 0.4MeV por nucleon.

A primeira solugao reproduz também a curva de massa obtida através

de RHA na Fig. (15).

O resultado encontrado com a segunda solucdo para a massa efetiva
do néutron também apresenta um carater diverso do obtido para a matéria em densidades
normais. Para a primeira solugdo a massa efetiva tende rapidamente a 0, fornecendo-nos
indicacoes de uma transicao de fase, que deve acontecer, visto que uma simetria quebrada
em densidade ou temperatura nula deve ser restaurada. O comportamento da segunda
solugao, por sua vez, € monotonicamente crescente e nao da indicagdes de uma transicao
de fase, o que também é indesejado, visto que & partir de um certo valor de densidade a

matéria necessita de uma descrigdo em termos de quarks e glhions, através da QCD.

Embora tenhamos tomado a densidade de energia como a grandeza
fisica de (2.18) a ser minimizada para fixacao do parametro yu, a pressao é igualmente
derivada do tensor energia-momento, portanto ambas possuem o mesmo status, sendo

que ao usarmos a pressao como quantidade a ser minimizada obtemos,



dP  dP dQ*

:i;:dQ* du =

2

" _ods [ &k X
{(’"—Q)”z_/o (2r)° B* (k)

2
my

2 K

82

(3.112)

k? dA,

(2m)* E* (k) dQ

(3.113)

A Eq. (3.116) tem a mesma estrutura da Eq. (3.109) com um termo

adicional. Verificaremos graficamente a relevancia deste termo, comparando as inflexdes

de P e € em funcao de Q*.
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Figura 18: Densidade de energia e pressao, respectivamente, parametrizadas conforme o

apéndice A para kr = 2000 ev.

Graficamente verificamos que a influéncia do termo adicional em (3.116)
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é irrelevante, o PMS seleciona o mesmo valor do parametro p para o qual as duas quan-

tidades tem a menor dependéncia, isto indica a consistencia do método.



Capitulo 4
Estrelas de Neutrons

4.1 Histéorico do Descobrimento das Estrelas de

Neéeutrons

A proposigao e a posterior comprovacao das estrelas de néutrons ¢ um

capitulo curioso da histéria cientifica deste século.

Em julho de 1967, um grupo de astrénomos ingleses, liderados pelo
fisico inglés Anthony Hewsh e a estudante Jocelyn Bell, ao testar o novo radiotelescépio
da Universidade de Cambridge, descobriu algﬁns sinais de radio de uma regularidade
extraordindria. Em virtude da grande precisao na periodicidade das emissoes, os ra-
dioastronomos pensaram, maravilhados, que talvez estivessem dianté de sinais codifi-
cados emitidos por seres altamente inteligentes. Durante alguma semanas, esses sinais
foram denominados, informalmente, de LGM - Little Green Men, os pequenos homens

-verdes. Prosseguindo em suas pesquisas, o grupo de Cambridge encontrou outras fontes

84
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semelhantes que emitiam breves e regulares sinais de rddio mas cada um deles possuia
periodicidade propria. Estes estudos, de inicio sigilosos, afastavam as possibilidades de
sinais artificiais de uma civilizacdo extraterrena. Realmente, estava-se diante de um novo

objeto celeste. Um ano mais tarde, a descoberta se tornou publica.

O aparecimento dos pulsares, como ficaram conhecidos estes novos
corpos celestes, estimulou as mais diversas hipdteses. Assim, em dois anos, haviam mais

de 20 propostas. Delas, 75% propunham um modelo no qual se admitia a hipétese de

uma estrela de néutrons.

Os principais motivos para se acreditar que os pulsares fossem estre-
las de néutrons basearam-se na periodicidade exata com que cada pulsar irradiava a sua
energia. Com efeito, tal regularidade s6 poderia ser produzida por trés propriedades fun-
damentais da fonte emissora: as oscilagdes da fonte em conjunto; o seu possivel movimento
orbital, & semelhanca do que ocorre nos sistemas bindrios; ou ainda o préprio movimento
de rotagdo da fonte. A primeira possibilidade deve ser desconsiderada, pois o periodo de
rotagcao de uma massa gravitante decresce a medida qﬁe a sua densidade aumenta. Por
outro lado, as anas brancas nao parecem densas para oscilar por um periodo inferior a

um segundo. Ora, os periodos de alguns pulsares sao bastante curtos.

Para satisfazer a segunda hipétese, a de um sistema bindrio, é necessario

que as componentes devam estar muito préximas entre si e o sistema deve ser constituido
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de duas estrelas extremamente densas. No entanto, tal sistema perderia sua energia muito

rapidamente, em forma de energia gravitacional, o que estaria em oposigao as observagoes

registradas na maior parte dos pulsares.

Para que a rotacio de uma estrela comum ou mesmo de uma ana
branca fornecesse o periodo tipico de um pulsar, seria necessario que a velocidade equa-
torial na superficie destas estrelas, fosse superior & velocidade da luz. Como isso nao é

possivel, tal possibilidade foi logo eliminada.

Diante desta situgéd, sobraram duas alternativas aos astrofisicos: a
oscilacdo ou a rotacao de uma estrela de néutrons. Como entretanto, os periodos de
oscilagdo seriam diversas vezes mais curtos que os periodos observados, em geral, nos
pulsares, convencionou-se aceitar a hipétese da rotagao de uma estrela de néutrons, pois

nenhum argumento ainda foi encontrado que eliminasse tal possibilidade.

Assim, varios modelos de pulsares, que recorriam a uma estrela de
néutrons em rotacao foram elaborados pelos astrofisicos que deste modo obtiveram resul-

tados em excelente concordancia com dados observados nos pulsares.

Foi nos fins de 1967 que o fisico e astronomo norte-americano de origem
austriaca, Thomas Gold, da Cornell University, e outros diversos tedricos, propuseram
o modelo dos pulsares como sendo uma estrela de néutrons em rotacao muito rapida,

envolta por nuvens de plasmas muito pouco densos provenientes dos gases remanescentes




da explosao de uma supernova.

A descoberta visual e fotografica de um pulsar, em 1969, na Nebulosa
do Caranguejo, restos de uma supernova que explodiu no ano de 1034, foi mais um
ponto a favor da teoria de Gold. Constatou—se ainda, que as pulsactes dpticas estavam
sincronizédas com os impuisos emitidos em ondas de radio, como estava previsto no modelo
elaborado previamente. Hoje, tal hipStese é aceita quase universalmente, sobretudo depois

das descobertas de emissoes de raios X em alguns pulsares.

Embora os radiostronomos ja tenham descoberto mais de 150 pulsares,
o Unico observado optiéamente era o pulsar central da Nebulosa do Céranguejo. Como
este pulsar parece ser o mais jovem conhecido e, também, o mais rapido, tendo em vista o
seu periodo de 33 ms, imaginou-se que s6 os pulsares jovens e de curto periodo emitissem
impulsos Spticos.

Desde entao, comegou-se uma pesquisa sistematica para detectar e-

2

missGes luminosas nest§ tipo de pulsares. As observagdes se concentraram inicialmente
no melhor candidato: o pulsar Vela, assim denominado por estar situado na constelacao
austral de Vela, que , além de estar rélativamente préximo, possui uma idade de cerca de
10* anos e um periodo de 80 ms. Todos os resultados foram negativos, até que recente-
mente uma equipe de astronomos Spticos ingleses e australianos conseguiu, com auxilio do

novo telescépio anglo-australiano de quatro metros situado em Siding Spring (400 km a
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noroeste de Sidney), detectar impulsos épticos de mesmo periodo que os impulsos de radio
observados simultaneamente com os radioteléscépios de Fleurs et Mill Cross. Tal simul-
taneidade de observacgao era indispensivel, tendo em vista que o periodo do pulsar Vela
nao é estavel e comporta variagoes de longo periodo e soBressaltos alatérios. O pulsar de
Vela assim como o da Nebulosa do Caranguejo emitem no dominio dos raios gama, mas,
na regiao dos raios X, nenhum impulso foi registrado no pulsar recentemente descoberto,

enquanto o pulsar do Caranguejo emite impulsos X muito nitidos. Tal comportamento

parece atualmentte inexplicavel.

Este segundo pulsar éptico possui uma magnitude de 25.2, de modo
que podemos considera-lo o objeto mais fraco jamais observado. Tal resultado deixa pouca

esperanca no registro futuro de novos pulsares épticos.

Convém lembrar que, em 1934, o célebre astronomo norte-americano
de origem suica, Fritz Zwicky, pioneiro no estudo das supernovas, havia escrito ao seu
colega norte-americano de origem alema, Walter Baade, sugerindo que as supernovas
parecem representar a transi¢cao que deve existir entre as estréias comuns e as estrelas de
néutrons. Cinco anos mais tarde, em 1939, o fisico J. Robert Oppenheimer, conjuntamente
com seu discipulo George M. Volkoff, concluiram que as estrelas de néutrons deveriam
realmente existir. Elas seriam consequéncia da prépria evolugao estelar quando o interior

de uma estrela muito velha e macica entra em colapso gravitacional, ou seja, quando as
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forcas de gravitagdo superam as outras forcas fazendo com que uma massa solar fique

compactada numa esfera de algumas dezenas de quilometros de diametro, em um estado

extremamente denso.

Quando uma estrela atinge o fim da sua vida, ela pode transformar-se
numa ana branca, numa estrela de néutrons ou num buraco negro. Estas trés solugoes
vao depender da massa final que a estrela atingiu no tiltimo estégio da sua evolugao. As
estrelas com massa da ordem de 1.5 Mg se transformariam em anas brancas; as estrelas
com cerca de 2 ou 2.5 M, dariam origem as estrelas de néutrons, e as estrelas com mais de
3 My deveriam se transformar nos célebres buracos negroé. Descobertas, teoricamente,

hi quase 50 anos, foi a radioastronomia moderna que veio a confirmar a existéncia da

estrelas de néutrons.

4.2 As Estrelas de Néutrons no Processo de Evolugao

Estelar

Como objeto de nosso estudo, em uma descrigao subinta, as estrelas

de néutrons se encaixam no processo da evolugao estelar da seguinte maneira.

A formacao de estrelas parece ser um fenémeno geral, ocorrendo em
nossa galdxia e em bragos espirais de galdxias de mesmo tipo, do ponto de vista mor-

folégico, a nossa galdxia tem uma massa de 1.8 x 10 M distribuida, de maneira se-
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melhante a outras galadxias espirais, em um disco achatado em rotacao. com uma massa
central de 0.07 x 10! M e uma distribuicdo esferoidal de 0.82 x 10! M interiormente &

érbita do sol e 0.93 x 10' My além da drbita do sol.

Aproximadamente 90% desta massa estd contida em estrelas. A ma-
téria difusa existente entre as estrelas é chamada meio interestelar (m.i.). Sua composicao
quimica €, a grosso modo, a de estrelas jovens em formacao: dtomos de H, moléculas H,
(em nuvens frias), He, fons de C, N, O, graos, e moléculas compostas primariamente de
H, C, N, O. Existem nuvens de hidrogénio neutro, de hidrogénio ionizado e outras contém

grande ndmero de moléculas (nuvens moleculares).

Relacionadas & formagao de estrelas estao as nuvens moleculares, ou
seja, os complexos densos onde ocorre a formacao de estrelas apresentam hidrogénio sob
forma de Hy. Observagdes indicam que as estrelas massivas formam-se preferencialmente

nos bordos das nuvens moleculares, e estrelas de massa pequena formam-se ao longo de

toda a nuvem.

Essa formagao dé-se quando parte dessa nuvem entra em colapso, for-
mando uma condensagao central que libera a energia gravitacional em forma de radiagéo.
Para que esse processo de colapso se inicie é necessario que a energia cinética seja menor

que a energia potencial de ligacao entre as particulas, e é claro isso se d4 em determinadas

condicoes de temperatura e densidade.
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Na medida em que mais H é adicionado ao novo corpo. este se torna
opaco, compensando a ripida perda de energia por irradiagao. Tal contracao provoca
uma alta na temperatura dos gases. Sua densidade vai aumentando até que o equilibrio
seja atingido.

Deste momento em diante, a adicao de novos atomos de H na regiao
de contracao € interrompida. Este nicleo inicial, que se denomina de proto-estrela, vai
continuar a se contrair, durante alguns bilhdes de anos, até o seu préximo estagio quando,
entdo, a temperatura no seu centro deve alcancar alguns milhGes de graus centigrados.
Ao atingir essa temperatura tém inicio as reagoes termonucleares, nas quais o H é trans-
formado em He com uma liberacdo de energia na forma de radiagao. Tal reacao, que sé
ocorre no interior da estrela ja formada, consiste na fusao de dois prétons ou dois nicleos
de H para formar um isétopo pesado de H, que por usa vez se junta a outro préton para
constituir um nicleo de He e um féton. Os fétons sao irradiados e a quantidade de energia

entao produzida sob forma luminosa obedece a relagao energia massa de Einstein.

A partir desse instante na vida da estrela , diz-se qué ela comecou a
queimar H. A quantidade de energia produzida vai depender da porgao inicial de atomos
de hidrogénio existente no instante em que a estrela foi formada. No inicio do século XX,
o astronomo dinamarqués Ejnar Hertzsprung e o norte-americano Henry Norris Russel

elaboraram uma representacao da distribuicdo das estrelas segundo seus tipos espectrais
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e sua magnitude absoluta. Neste grafico, que ficou conhecido como diagrama Hertzsprung-

Russel [veja Fig. (17)], a maior parte das estrelas agrupa-se numa sequéncia principal, o

que permite distinguir as estrelas anas e gigantes das demais.

estrelas varidveis
R. R. Lyrae

o

()
[¢]

o}
o nebulosa planetdria

(@)
Q.
Q
2
+5 b= /o)
(o]
Q
Q
oO
Q
OO
[o] ana branca
Q
Q
Q
. °°
\ °
+10 | %4
%‘*’o ani negra/buraco negro
1 12'?001 17’?0015'?”L ! 1
40.000 25.000 16.000 10.000 6.300 4.000 2.500
A P G K

Figura 17: Diagrama HR.

A grande vantagem dessa representagao foi a de que as estrelas retinem-

se , neste diagrama, em zonas de certas propriedades caracteristicas, ligadas a estrutura

interna das estrelas e principalmente, & sua idade, o que permitiu o desenvolvimento das
modernas teorias sobre evolucao estelar.

Todas as estrelas da sequéncia principal convertem H em He. H4,



93

entretanto, um momento no qual as estrelas ja converteram todo o H disponivel. Tal fase
evolutiva ocorre primeiro nas estrelas do tipo O e B em seguida nas estrelas do tipo G, e
muito mais tarde, nas do tipo M. Em virtude dos enormes gastos de H nas gigantes azuis,
esses tipos de estrelas nao permanecem durante muito tempo na sequéncia pi‘incipal; o
que significa, em termos de vida estelar, o equivalente a alguns milhoes de anos. Ja as

anas vermelhas, menos macigas, covertem o seu H com mais parcimonia, permanecendo

mais de 15 x 10° anos na sequeéncia principal.

Ao tempo de permanéncia na sequéncia principal, alguns astrénomos

denominam impropriamente de tempo de vida das estrelas.

Quando o He alcanca cerca de 12% da massa total da estrela as suas
camadas se contraem, provocando aumento de densidade, pressao e temperatura. A
luminosidade da estrela também aumenta, de modo que uma maior drea de superficie se
torna necessaria para irradiar energia no espé.go. Atinge-se , entdo, uma fase de rapida

expansao com desenvolvimento para um estdgio de gigante vermelha.-

Nas gigantes vermelhas inicia-se a sintese dos elementos pesados. Uma
vez que a temperatura tenha alcancado a ordem dos 108K, que é suficiente para converter
o nucleo de He em C, a estrela passa a queimar C, He e H em estagios sucessivos, nos
quais C é sintetizado em O, Ne e Mg, com cada elemento criando a sua prépria esfera

concéntrica de diferentes temperaturas. A estrela finalmente produz um nicleo de ferro.
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Esse é o elemento mais pesado que permanece estivel numa temperatura de alguns milhoes
de graus. Durante este periodo de nucleossintese, a estrela se desloca no diagrama de

Hertzsprung-Russell horizontalmente , da esquerda para a direita, onde se localizam os

diversos estagios de gigante vermelha.

O envelhecimento de uma estrela esta ligado intimamente ao esgota-
mento do seu combustivel nuclear. Nao havendo mais energia para contrabalancar as
forcas gravitacionais, tem inicio o processo de contragao das estrelas, isso se d4 apos os
sucessivos estdgios de gigante vermelha. Tal retraimento fornece a energia que alimenta
o dltimo periodo da sua vida, antes do seu escurecimento. O fim da existéncia de uma

estrela estd na dependéncia de sua maior ou menor massa.

Se a massa da estrela é inferior a 1.5 My, ela se tornard uma ana
branca, estrela muito densa de dimensGes comparaveis as da terra. O que acontece é
que o préximo ponto de ignicao nuclear seria a 6 X 108 K e a estrela nao alcangara esta
temperatura. A estrela nao consegue mais queimar H, simplesmente estagna, perdendo
calor, esfriando cada vez mais. Dado que esta nao mais se contrai e sua densidade sendo
aproximadamente constante, anas brancas de uma dada massa terao um raio constante,
que nao varia com o tempo. A luminosidade da estrela é baixa, e ela pode irradiar durante
um longo tempo. Vai-se tornando mais e mais fria e menos brilhante. Este resfriamento

pode durar muito mesmo, e em muitos casos mais do que a idade do Universo.
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Nesse caso, a matéria estd no estado degenerado, pois ela se reduz a um’
gas de nicleos e elétrons. Sabemos que a pressao de um gas degenerado nao relativistico
é Pap®®, enquanto que se os férmions tornam-se relativistico Pap*/? [veja Ref. (1)], onde
p é a densidade. O fato da dependéncia mudar com a densidade p, impéem um limite

superior & massa de qualquer objeto que possa ser suportado por essa pressao. Esta massa

limite é chamada massa de Chandrasekhar.

Vejamos agora o que acontece com uma estrela com um nticleo de ferro
maior do que 1.44 M. A medida em que o nicleo colapsa, tentando achar um novo ponto
de equilibrio, este ponto de equilibrio nao é encontrado, e a densidade cresce mais e mais.

Os elétrons tornam-se mais e mais energéticos. Eventualmente um tipo interessante de

reagao nuclear ocorre:

n—p+e +7+0.782MeV (4.1)

Em fisica de particulas, podemos fazer o seguinte;

p+e +0.782MeV - n+v (4.2)

.

Obviamente, a reagdo acima chamada de captura de elétron, tem
pouca chance de ocorrer, a nao ser que o préton e o elétron se choquem com grande

energia. O problema aqui nao é a barreira elétrica, ao contrario, p e e~ se atraem, mas
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esta reacao requer muita energia. 0.782MeV para ocorrer, isto porque a massa do néutron
é maior que a do (p+e~). A energia requerida é £ = (Am)c? onde Am é a diferenca de
massa entre (p+e”) e n.

De qualquer maneira, uma vez que a densidade da estrela em colapso

atinge 10'1g - cm ™3, os elétrons relativisticos tém energia suficiente para capturar prétons

e formar néutrons. Nao importa muito se os prétons estao livres ou em nicleos pesados

como 12C, 160, 3Fe, etc.

Esta é a explicagao sobre o seguinte aspecto da composigao das estrelas
Ide néutrons: vimos que o néutron é uma particula instavel, o tempo de meia vida é
T1/2 = 10 min e decai através de (4.1). Se o néutron decai em aproximadamente 10 min,
como pode ser estivel a estrela de néutrons? A resposta € que a estrela de néutrons nao
é constituida sé de néutrons, ha ainda um nimero suﬁciente de elétrons livres, tal que a

equagao (4.1) é balanceada por (4.2).

O processo da Eq. (4.2) ocorre até a seguinte situacao praticamente
nao haver mais elétrons no gas. Isto faz decrescer a temperatura, e a estrela colapsa ainda

mais rdpido. Qualquer que seja a constituicao da estrela, tudo se transforma em néutrons.
Assim temos as estrelas de néutrons.

Por serem férmions os néutrons vao gerar o mesmo tipo de pressao

que foi comentada anteriormente para as anas brancas, a pressao de degenerescéncia. Os




néutrons entao formados, ndo serao relativisticos inicialmente (porque a massa em repouso

do néutron é 1837 vezes maior do que a do elétron).

Assim como existia uma pressdo de degenerescéncia nao relativistica
para anas brancas com m < Mchandresekhars Na aqui também uma configuracdo estivel de
neutrons suportada por néutrons degenerados, e havera aqui também um limite superior

para a massa, & partir do qual os néutrons tornam-se relativisticos e o material colapsa

totalmente.

Quanto a saber qual seria a massa critica para estrelas de néutrons
os diferente autores divergem; em geral obtém-se valores entre 1 e 2 My, a depender do
modelo que se considera para a forga nuclear. Além disto o uso de lagrangeanas efetivas

tratadas com aproximacoes nao perturbativas, como o que estamos fazendo neste trabalho,

é uma das maneiras de se estimar esse valor.

Seria interessante saber se o limite aqui é maior ou menor do que o
1.44 Mg que é a regiao limitrofe entre as estrelas de néutrons e anas brancas ou se superior
a 2 Mg, quando entao a estrela colapsa completamente até virar um buraco negro. Se,

ao contrario, parece inevitivel ter-se estrelas de néutrons.

Se a massa da estrela é superior a 2 Mg nao existe mais estado da
matéria capaz de interromper a contra¢do. Ela continuari até que a energia nao possa

mais sair do seu interior. Temos entao os colapsares ou buracos negros.




98

Para continuar sua evolugao, as estrelas devem perder a sua massa
excessiva. Tal perda se da pela transformacao numa nebulosa planetiria, quando suas
camadas exteriores sao lancadas no espaco. Algumas tém processos mais violentos, como
no caso das novas e supernovas. Os elementos pesados, como o ferro, entao criados, sao
lancados no espago pela explosao. Mais tarde esses elementos pesados se misturam com
o hidrogénio primitivo para formar uma segunda geragao .de estrelas analogas éo Sol. Os
elementos sé podem ser produzidos no interior das estrelas, se estabelecendo assim um
processo ciclico, ou seja a prépria destruicao da matéria existente vai dar origem aos gases

de uma nova nuvem molecular, agora enriquecida de dtomos pesados, que se transformarao

em sistemas planetarios.

4.3 Equacgao de Estado

Para a densidade de energia total e pressao total, para a matéria
de néutrons, calculadas no capitulo anterior, geradas pelo tensor energia-momento com
a utilizacao da expansao §, tendo como parametros o conjunto citado na segido (3.6)
reproduzimos o resultado da Ref. [5]. Além desse resultado, j& conhecido, o método nao
perturbativo que utilizamos produz uma segunda equacado de estado referente a segunda

solucao. Plotamos as duas solugdes no intervalo mais interessante.
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O comportamento da equagao de estado referente a matéria neste es-
tado de alta densidade é monotonicamente crescente extrapolando o limite de maxima
densidade (P =¢) permitido. Esse limite representa a mais dura equagdo de estado
possivel e deve ser respeitado por todas as teorias relativisticas, em contraste com as

teorias da matéria descrita pela aproximacio de Schroedinger.

O grafico mostra em detalhe o comportamento da matéria densa nesse
limite de rigidez se comparada ao comportamento do resultado jé conhecido da aproxima-
cao de RHA reproduzido com a expansao §. Em altas densidades de energia, a interagao
forte faz a equacao de estado endurecer. Para a matérié de néutrons pura com interacoes,
como no caso que estamos tratando (P =~ ¢), e para matéria nao interagente (P o~ %s)

A presenca de prétons e elétrons amolecem a equagao de estado.

A dureza da equacgio de estado indica a resisténcia do modelo usado
para descrever a estrela, ao colapso gravitacional e na consequente massa maxima supor-

tada pela equacdo. A massa méxima é um conceito que serd tratado na secao seguinte.

Podemos notar ainda que, a despeito da Segunda solucao extrapolar o
limite de dureza permissivel, sua equacao de estado nao d4 indicagdes de uma transicao
de fase, reflexo do comportamento avaliado na Fig. (15), enquanto que a primeira solucao

que reproduz os resultados de RHA tem seu equilibrio determinado pela construcao de
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Maxwell durante a transicao de fase, embora essa construgao nao se evidencie na escala

utilizada.

4.4 Estrutura da Estrela de Néutrons

Dada uma equacgdo de estado, como a discutida na segao anterior, para
uma estrela estatica, fria e esfericamente simétrica, as equacgdes de Einstein adquirem uma

forma especial conhecida como equagao de Oppenheimer-Volkoff-Tolman (OVT) [veja Ref.

(22)]

dP GMe p 47r3P 2GMN\ 1
Pl (1+;)(1+ . )(1— =), (4.3)

onde,

M(r) = /(: drr'?e (') dr' . . (4.4)

Aqui M é a massa contida em uma esfera de raior, e P e ¢ sao funcoes

de r. A principio para resolver a equagao de OVT precisamos conhecer a equacao de estado

P = P(e).

A densidade central de energia, é um parametro adequado para car-

acterizar a familia de estrelas, gerada pela solugao de OVT, a partir de uma particular
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equacao de estado, sendo que para esta equagao, a solucao encontrada determina o cami-

nho que a matéria toma para se organizar.

Tomando a solucio que reproduz, o resultado de RHA, obtemos a
massa da estrela de néutrons em funcao da densidade central. Detalhes da integracao da

equacao de OVT estao no apéndice A.
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104

Uma caracteristica geral para cada familia de estrelas, é que . para
estruturas estaveis, a massa é uma func¢ao monotonicamente crescente da densidade cen-
tral, até que uma massa méixima é atingida, a partir da qual ;E—](”(')I) < 0 que caracteriza
uma regiao de instabilidade na qual a matéria colapsa para um buraco negro.

A massa méxima, conhecida como massa limite ou massa de Chan-
drashekhar. é um limite interessanfe porque deve exceder a mais massiva estrela observada.
Até aqui, existem poucas medidas de massa, porque estas s6 podem ser feitas em sistemas
binarios, e com precisao somente sobre circunstancias especiais. A medida mais massiva é
para 4U0900 — 40, com M = 1.85fg:§gM®,- e a medida mais precisa é para PSR1913 + 16,

com M = 1.451 + 0.007Mg, [veja Ref. (23)].

Célculos comparativos ja foram feitos, no sentido de estimar a im-
portancia do vacuo nas massas de estrelas de néutrons usando RHA Ref. [25], o efeito do
vacuo € considerado como sendo negligenciével., nao porque a energia de polarizacao do
vacuo seja negligencidvel, mas porque as constantes de acoplamento em ambos os casos
sao ajustadas de maneira a reproduzir as mesmas cinco propriedades de saturacao da
matéria nuclear, j4 conhecidas. Consequentemente todas as investigacoes anteriores da
estrutura das estrelas de neutrons, e em particular desses limites que encontramos quando

impomos uma equagao de estado para a massa limite da estrela, permanece inalterado.
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.

Note que a segunda solugao nao produz uma equacao de estado fisica,
pelo menos até na aproximacao que considera sé termos diretos, e nao foi plotada. Embora
esta solugao esteja fora do limite fisico, ela é a primeira indicacdo que se tem da inclusdo
de efeitos do vicuo poderem produzir uma alteracao signiﬁcativa na equacgao de estado,
e ao que tudo indica esta alteragdo é no sentido de uma equacao de estado extremamente

rigida e portanto um consequente aumento da massa limite.



Conclusoes e Perspectivas

Comparativamente a expansao § demonstrou vantagens indiscutiveis
em relacao ao procedimento adotado por outros métodos nao perturbativos, em especial
o propagador interagente utilizado pelo método de RHA, que trabalha sé com os diagra-
mas diretos. O método de RHA leva em conta um subgrupo infinito do conjunto infinito
de diagramas com duas pernas externas do tipo direto, somando todas as contribuicdes
destes diagramas de uma maneira astuciosa, e renormalizando os quatro diagramas diver-
géntes desse conjunto. Ja o propagador baridnico interagente utilizado pela expansao 6,
em ordem mais baixa, quando sé termos diretos sdo considerados, leva em conta apenas
um diagrama.

Mesmo assim os resultados de RHA foram rapidamente reproduzidos
através da aplicacao do PMS & densidade de energia do modelo de Walecka, a qual foi
obtida sem a utilizagdo das equagbes de movimento do nucleon. Isto evidencia as vanta-
gens do método com relagao ao problema da renormalizacao nao perturbativa pertinente
aos métodos de RHA e HF'. Por tratar com um niimero reduzido de diagramas, dado seu

carater perturbativo, e ainda reproduzir resultados nio perturbativos, o método descrito
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neste trabalho é bastante precursor para investigagbes que envolvam contribuigoes mais
complexas (troca, correcdes aos vértices, etc...).

Além disto, o método nao envolve procedimentos auto-consistentes,
reproduzimos os resultados de RHA usando unicamente o PMS. A expansio §, portanto,
é um método que oferece menor esfor¢o computacional, por que néo inclui procedimentos
auto-consistentes.

Duas equacdes de estado lforam geradas pela aproximagao, a primeira
reproduzindo RHA, e uma segunda solug@o prevendo um éstado com densidade 30 vezes
superior. E importante enfatizar que a segunda solugio, que dé origem ao estado alta-
mente denso, sé aparece ao levarmos em conta as contribui¢des do vicuo [veja Ref. (16)].

A primeira equagao de estado consta na literatura através da aproxi-
macio de RHA [veja [veja Ref. (7)], a segunda equacao de estado tem um comportamento
nao fisico extrapolando a rigidez permissivel para teorias relativisticas, esta solucao de-
screve a matéria com 30 vezes a densidade normal, uma regiao em que o modelo efetivo
perde sua validade e os graus de liberdade relevantés sao quarks e glions, e a motivacgao
para a nosso trabalho sobre esta solugao se deve ao fato de Chin [veja Ref. (22)] mostra
em uma analise preliminar, que a inclusao de termos de troca devem baixar a densidade

em que a saturagao é alcangada.

Integramos a equacao de OVT sugerindo uma maneira alternativa para

isso levando em conta somente a primeira solucao.
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Dando continuidade a esse trabalho de investigacao da segunda solugao
que a aproximacao resulta, o préximo passo seria a inclusao dos termos de troca, na
densidade de energia e pressao onde o calculo e renormalizacao desse diagrama tem se
apresentado como tarefa complicada, mas ainda sim factivel, se comparado a0 método de
Hartree-Fock, que leva em conta os termos direto e de troca somente no meio, e para o
qual a inclusao do vacuo é ext;‘emamente dificil.

A expectativa na continuidade do estudo da segunda solugao é que a
inclusao destes termos baixe o ponto de saturacao para cerca de 10 vezes a densidade
normal, sendo que neste caso, esta segunda solugdo com termos de troca, teria um com-
portamento previsto como intermediario entre a descricao por RHA e a segunda solucao
calculada somente com termos diretos. Este comportamento produziria uma equacao de
estado capaz de elevar o limite de Chandrashekhar, jé nesta modelagem & principio sim-
ples, e apareceria como candidata a explicagao de conhecidos objetos estelares estaveis,

compostos por néutrons, com densidades muito superiores as encontradas ordinariamente

em estrelas de néutrons.
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Apéndice A

Integracao das Equacoes de OVT

O seguinte sistema de equagdes determina a estrutura de uma estrela

esférica, estitica & temperatura nula.

dP GMe (1+£) 1+’47rr3P (1_2GM)‘1
dr T2 £ M T
QM = 4 2
o = nree
P = Pe). (A.1)

A integracao é feita do centro da estrela em r = 0 com uma dada
densidade central £(0) como input, até que a pressao P(r) desapareca na superficie. A
dificuldade na integracdo se deve ao fato de nao termos uma forma explicita para a
equacao de estado (P = P(g)) é necessario uma forma continua de variagao desta equagio
para a integracao de (A.1l) pois numericamente as flutuagdes que ocorrem ao tentarmos
introduzir pares (P, ¢) sao de dificil controle, portanto, em primeira anlise, o sistema
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acima é inconsistente.

Uma maneira de contornar este problema é fazer uma regressao no

conjunto de pontos (P, <), mas vamos procurar resolver o sistema sem esta aproximagao.

Para resolver tal problema nos utilizaremos do seguinte método inspi-

rado na Ref. [24], dada as equagdes (pressao) (energia) que sdo do tipo,

P = P(kF,Q* (k)p,m)) N

n
|

= ¢(kp, Q" (kp,m)) ,

M = M(e(om Q" (kr,m))) - (A.2)

Lembrando que o PMS j4 foi aplicado e selecionou duas soluctes para
QV* (kp,m) e estamos somente interessados na solucio que reproduz os resultados de

RHA.Vamos reescrever o sistema da seguinte maneira.

P = Pz, (z)) ,

™
Il

e (2,97 () ,

M= M@ @) (A3)

onde r = % é o fator que parametrizara nossas equagdes, explicitamente temos,
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1 '2 6 1 T
P(w) — _.g—UT__mG — _ﬁ. (m —_ Q*)Z + —-——m4/ ——y_____= - AS . (A.4)

oy Lgym’ o Img, a2, L (Q*) N
g,(:v)—- 29ﬂ4 + gs( o) + m/dy(y y* + - +A<: (A.5)

onde
_ 1 *4 % 3 * 7 2 *\2 13 *\3
Ae = 47r2{ -0 ln(m>+m (m ~ Q) ™ (m — Q%) +6m(m—Q)
25 . '
~= (m- Q)} . (A.6)
Sendo que a funcao Q* é determinada por:
g2 *  pp y2
=m—-Zm?P— | dy + AQ*, (A.7)
m?2 72 Jo 2, (9)2
onde
2
A= %

m24 2{9* In (?r:)+m2(m“b*)—gm(m—ﬂ*)2+%(m—ﬂ*)3} . (A8)

Definimos por conveniéncia 5—-— = (2 que em funcao do novo parametro

z fica,



2 2
gs 21 /-m Y 1 3
Qz) = 1-Fo 2t . -
(z) 1 mgm — {Q A dy STt 2 [Q mhQ+(1-9Q)
—3(1—9)2+%(1~9)3}} . (A.9)

A intencao, para tal procedimento, é fazer com que o sistema adquira

a seguinte forma:

aM

— = 47 2 ] . AL
- drrée () (A.10)

dz _dP (dP\™

dr  dr (dm) ’ A
dQ*  dQ*dx ‘
dr ~ dz dr’ (A.12)

. dP £

A Eq. (10) permanece inalterada, na Eq. (11) o termo £ é dado
pela equacao de OVT, o termo % pode ser derivado & partir da Eq. (A.4), sendo que
este termo possui implicito % que pode ser calculado pela Eq. (12) onde %% pode ser

derivado a partir da Eq. (A.9) para a massa efetiva. Explicitamente, temos:
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dP (z) 1¢2mé . m? aa* 1 gt
= 2 m 2 2l ¥
dr 3mj mt g2 drz 3w 22 4 (g)l

1 dQ* = yt 1 dQ* Q*
—_ 201
37r2mQ da:/ dy 2 %+27r2 dx {Q n(m)

1o 1 5 7 5. 13 o2 250 }
+39 3~ 5m (" —m) Qm(Q m) 6( m)” fA,13)
dsy _ gs m? Q* 2
- 2 2
dzx mi T m2+(%)2

X1+ 2m2 dYy——————= Q* dy 3
s / / / | (y n (Q ) )
~30" —m? +5m(Q* —m) + % Q- m)2_1>} . (A.14)

O novo sistema de equagdes acopladas, pode ser calculado em poucas
linhas usando o programa de cilculo algébrico MapleV, por exemplo, ou outro equivalente.
A diferenca em relagao ao sistema original de OVT é que através da parametrizacao feita
em z substituimos a necessidade de termos uma forma explicita para a equagao de estado

pelas Egs. (A. 11) (A.12), que estdo plenamente determinadas.



Apéndice B
Integrais em 2w Dimensoes, Métrica

e Definicoes

B.1 Integrais em 2w Dimensoes

,n.u.)

Lo R e — o Lo ) B.1
d“kg wa(w—{-l) \kE| d| E( (B.1)
/ d*1 1 _I'(A-w) 1 (B.2)
(2m)™ 2 +m2+2-p)"  (4m)7T (A) (m? - p2)"™ '
. 2w _
d2] L . T(A-w) Dy (B.3)

@r* 2 +m2+2-p)  (4m T (A) (m2 - p2)*~
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d*1 L, 1 I'(A-w)
| o e = G P e
2m)* (I +m2+ 2L p) (4m)* T (4) (m? — p?)
1. TA-1-w)
+§6/“’ (m2 . p2)A—1—w } (B-l)
gm=t 1 T'(m)T(n—m) |
dt = B.5
/:) (t+a?)" (a2)m+" T (n) (B.5)
B.2 Meétrica e Definicoes
Tensor Métrico:
/ 1 0 0 0 \
0 -1 0 0. '
Guv = g’w = (B6)
0 0 -1 0
0 0 0 -1
Coordenadas contravariantes:
= ('J;O,xl,z:z,acs) = (t,z,y,2) = (t,x). (B.7)

Coordenadas covariantes:

-

Z, = gpl/my = (t) -, -y, —Z) = (t7 —X) . (B8)
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Produto escalar:

A,B* = A,g"B, = A4;By, — A - B. (B.9)
Derivédas:
15} 0 —=
= _~ [ _ .10
»= ( g v> (B.10)
o 0 — '
onde
= (8 8 8
=== —, —. . 12
v (8:c’ay’0z’> (B.12)

Quadri-divergéncia:

A, = % +V-A. (B.13)

Para as matrizes de Dirac

At =291, (B.14)




Tu = guu')’y .

Onde [ é a matri; identidade:

10
=

01
7 = (")

o I 0
’Y =
0 -1
0 o
"y =
—o 0

(B.15)

(B.16)

(B.17)

(B.18)

(B.19)



Matrizes de Pauli

o = (0'1,0'2,0'3) y

0 1
g1 =

1 0

0 —s
09 =

i 0

1 0
g3 =

\0 -1

Defini¢oes e relacoes titeis,

k=7k=7"k -7k

wl(w) =T (w+1)

['(e) =

(

onde v = 0,577 é a constante de Euler-Mascheroni.

Z—’)’
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(B.20)

(B.21)

(B.22)

(B.23)

(B.24)
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Fe-1)~—(14+€¢)T(e) , § (B.25)

| F(e—2);—%[—+\11(3)] , (B.26)

onde

1 1 o
\P(n+1)=1+—2-+...+jr;—7. - (B.27)
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