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Resumo

Neste trabalho revisitamos inicialmente, de maneira critica, quatro modelos da li-
teratura que descrevem estrelas compactas contendo quarks como sua composicao pri-
mordial. Mais precisamente, consideramos neste estudo os modelos MIT, vMIT, CFL,
CSS (que corresponde a uma parametrizacdo de matéria de quarks) e CDQP, com
vistas a construirmos, de uma forma consistente, equagoes de estado que descrevem
estrelas de quarks e estrelas hibridas, bem como transi¢oes de fase e que reproduzam
os resultados mais recentes da relacao massa-raio e da massa maxima estelar. Como
resultado deste estudo identificamos, a luz dos resultados observacionais mais recentes,
pontos de convergéncia e de divergéncia entre os modelos abordados, visando com isto,
em estudos futuros, o aprimoramento dos tratamentos formais abordados.

Posteriormente, estudamos estrelas compactas hibridas, e em particular as estrelas
gémeas (caracterizadas por massas idénticas e raios distintos), cuja composi¢ao con-
templa uma crosta nuclear composta por hadrons e um ntcleo central composto por
quarks. Na descricao da parte hadronica usamos a parametrizacao NL3 do modelo
HDQ-II, que é acrescida de termos nao lineares envolvendo acoplamentos do méson
isoescalar-escalar o. Na parte interna central, para a matéria de quarks, considera-
mos uma descri¢ao baseada nos modelo MIT, vMIT, CFL, CDQP e a parametrizagao
CSS, no ambito da construcao de Maxwell e, como novidade, ajustes e parametrizagoes
cuja consisténcia formal supera ou questiona algumas das limitagdes encontradas na
literatura. Os resultados obtidos nesta tese para a massa maxima e para a relagao
massa-raio de estrelas hibridas e estrelas gémeas estao em bom acordo com os dados
obervacionais.

Finalmente, com o intuito de obter previsdes para as temperaturas limite de estrelas
de néutrons antigas, incluindo estrelas do tipo Viuva Negra, apresentamos um estudo
original que compara trés modelos de reaquecimento interno, envolvendo contribuicoes
cinéticas e de aniquilagdo de matéria escura e decaimento do campo magnético. Para
estrelas de néutrons jovens, esses mecanismos mostram-se pouco relevantes para descre-
ver suas temperaturas limites. No entanto, para estrelas mais antigas, descobrimos que
o processo rotoquimico é o melhor candidato para explicar as temperaturas de super-
ficie dessas estrelas maduras, uma vez que o decaimento do campo magnético implica
em uma diminui¢do, de maneira constante, nos valores da temperatura na superficie
estelar, T;. De outra feita, os resultados de nosso trabalho para a luminosidade este-
lar sdo consistentes com uma temperatura de superficie aproximadamente constante.
Demonstramos, por fim, que as previsdes dos modelos para a temperatura estelar de
superficie mostram-se expressivas, — de até trés ordens de magnitude. As diferencas
mais dramaticas sao encontradas no caso das estrelas do tipo Viuva Negra: todos os
mecanismos de aquecimento abordados nesta tese mostram-se limitados para descrever
suas temperaturas de superficie, mesmo que estas temperaturas estivessem bem abaixo
dos limites superiores atuais, e que as idades estelares excedessem poucos giga-anos.
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Abstract

In this work, we initially revisit, in a critical way, four models from the literature
that describe compact stars containing quarks as their primordial composition. More
precisely, in this study we consider the MIT, vMIT, CFL, CSS (which corresponds to a
parameterization of quark matter) and CDQP models in order to build, in a consistent
way, equations of state that describe quark stars and hybrid stars , as well as phase
transitions and that reproduce the most recent results of the mass-radius ratio and
the maximum stellar mass. As a result of this study, we identified, in the light of the
most recent observational results, points of convergence and divergence between the
approached models, aiming with this, in future studies, the improvement of the formal
treatments approached.

Subsequently, we studied hybrid compact stars, and in particular twin stars (charac-
terized by identical masses and different radii), whose composition includes a nuclear
crust composed of hadrons and a central core composed of quarks. In the description
of the hadronic part we use the NL3 parameterization of the HDQ-II model, which is
added by non-linear terms involving couplings of the isoscalar-scalar meson . In the
central internal part, for the matter of quarks, we consider a description based on the
MIT model, vMIT, CFL, CDQP and the CSS parameterization, within the framework
of Maxwell’s construction and, as a novelty, adjustments and parameterizations whose
formal consistency overcomes or questions some limitations found in the literature. The
results obtained in this thesis for the maximum mass and for the mass-radius ratio of
hybrid stars and twin stars are in good agreement with the observational data.

Finally, in order to obtain predictions for the surface temperatures of ancient neu-
tron stars, including Black Widow stars, we present an original study that compares
three models of internal reheating, involving kinetic and annihilation contributions
from dark matter and field decay magnetic. For young neutron stars, these mecha-
nisms are not very relevant to describe their temperature limits. However, for older
stars, we found that the rotochemical process is the best candidate to explain the sur-
face temperatures of these mature stars, since the decay of the magnetic field implies a
constant decrease in the stellar surface temperature values, T;. Otherwise, the results
of our work for stellar luminosity are consistent with an approximately constant surface
temperature. Finally, we demonstrate that the model predictions for the real stellar
surface temperature are expressive, — of up to three orders of magnitude. The most
dramatic differences are found in the case of Black Widow stars: all heating mecha-
nisms addressed in this thesis are limited to describe their surface temperatures, even
if these temperatures were well below the current upper limits, and that the ages stars
exceeded a few giga-years.
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Capitulo 1

Introducao

Nas ultimas décadas, o estudo de estrelas compactas alcangou um progresso extra-
ordinario como resultado do lancamento de varias instalagoes observacionais tecnica-
mente avancadas, abrangendo os regimes de radio, 6ptico, UV e raios-X, e expandindo
os limites de nossa compreensao do tempo estelar, espectros e imagens. Esses avancos
tecnologicos e os consequentes avangos em nosso conhecimento sobre objetos compac-
tos consolidaram nossa compreensao do papel de estrelas de néutrons e pulsares como
laboratérios inicos para sondar a matéria em condigoes extremas de densidade, gravi-
dade e campos magnéticos de alta intensidade, condigoes fisicas estas nao disponiveis
em qualquer instalagao terrestre.

A morte de uma estrela massiva em uma explosdo de supernova e a ejecao do
envelope estelar resulta em uma estrela de néutrons ou um buraco negro, dependendo
da massa do progenitor e outros detalhes pouco conhecidos[I], 2]. Pode haver ainda
canais de evolucao adicionais ainda nao totalmente compreendidos(ver ref. [3]).

Uma vez que a estrela compacta atinge a “maturidade” (em um tempo, compa-
rativamente a sua existéncia, muito curto, de fato), a superficie de uma estrela de
néutrons é composta por uma fina atmosfera de atomos de hidrogénio e hélio e possi-
velmente carbono resultaram do processo de supernova, repousando sobre uma crosta
solida de atomos mais pesados. Abaixo dessa camada, a pressao gravitacional é tao
intensa que quase todos os protons se combinam com os elétrons, via decaimento beta
inverso (p + e — v + n), resultando em neutrinos de elétron e néutrons. Nas regioes
mais internas, as especulagoes sobre sua composicao ainda nao tiveram uma resposta
definitiva: se os néutrons sao as particulas dominantes em um ambiente composto por
protons, néutrons e elétrons, ou se a pressao gravitacional extrema comprime a matéria
induzindo o aparecimento de mais particulas exéticas como hiperons, ou ocorrendo a
decomposicao de prétons e néutrons em quarks up, down e estranhos em proporcoes
quase iguais, existindo em alta pressdo ou possivelmente absolutamente estéveis (ma-
téria estranha), ou até mesmo a formagdo de um condensado de Bose-Einstein, um
estado da matéria na qual todas as particulas subatomicas se comportam como uma
unica entidade quantum-mecanica.

Depois de décadas de especulacao, e gracas a um instrumento lancado em 2017,
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o Explorador de Composicao Interior de Estrelas de Néutrons da Estacdo Espacial
Internacional (NICER) [4], que permite a espectroscopia de resolugao de rotagao das
emissoes térmicas e nao térmicas de estrelas de néutrons em uma banda de raios X
suaves (0,2 — 12 keV) com sensibilidade sem precedentes, crescem as expectativas de
sondar a estrutura interior e a origem dos fendmenos internos dindmicos, bem como
a composicao e as propriedades globais desses objetos compactos. Os recursos que
o dispositivo NICER traz para a investigacao desses objetos compactos sao unicos:
temporizacao e espectroscopia rapidas simultdneas, com baixo ruido de fundo e alto
rendimento, também fornecendo continuidade mais ampla na astrofisica de temporiza-
¢ao de raios-X.

Antes do advento do NICER, as massas e os tamanhos das estrelas de néutrons,
quantidades essenciais para discernir diferentes modelos tedricos de composigao, estru-
tura e equagao de estado (EoS) desses objetos compactos, eram estimados observando
sistemas estelares binarios usando as leis de Kepler e modelagem espectral de curva-
turas da luz emitidas por estes objetos [5]. A determinacao de massas e raios pelo
ultimo método resulta em incertezas consideraveis nas propriedades desses objetos, e
apenas alguns casos (principalmente sistemas de estrelas duplas de néutrons) podem
ser medidos com precisao. O NICER ja produziu medi¢oes bastante precisas, incluindo
raios estelares, permitindo uma exploragao indireta dos estados exdticos da matéria
em estrelas de néutrons e ajudando a melhorar nosso conhecimento sobre essas estrelas
compactas. Em suma, as medi¢oes do NICER, combinadas com outras observacgoes
multi-mensageiros, podem oferecer evidéncias observacionais relevantes na busca da
equacao de estado de estrelas densas e restringir sua composi¢do microscopica. A ins-
talagdo deste instrumento tao eficaz e os dados mais recentes obtidos pelo NICER
motivaram uma parte deste trabalho, a revisitacao critica de modelos para a equagao
de estado de estrelas compactas.

Assim sendo, neste trabalho revisitamos inicialmente, de maneira critica, quatro
modelos da literatura que descrevem estrelas compactas contendo quarks como sua
composi¢ao primordial, os modelos MIT, vMIT, CFL e CDQP, visando construirmos,
de uma forma consistente, equacoes de estado que descrevem estrelas de quarks e es-
trelas hibridas, bem como transi¢oes de fase e que reproduzam os resultados mais
recentes da relacao massa-raio e da massa maxima de uma estrela de néutrons. E como
citado no resumo desta tese, nossos resultados possibilitaram identificarmos, a luz dos
correspondentes resultados observacionais mais recentes, pontos de convergéncia e de
divergéncia entre os modelos abordados, visando com isto, em estudos futuros, o apri-
moramento dos tratamentos formais abordados. Posteriormente, estudamos estrelas
compactas hibridas e estrelas gémeas, que sao caracterizadas por massas idénticas e
raios distintos e cuja composicao contempla uma crosta nuclear contendo hadrons e
um nucleo central composto por quarks. Neste caso, para descrever a parte hadronica
usamos a parametriza¢do NL3 do modelo HDQ-II, que é acrescida por crostas e por
termos nao lineares envolvendo auto-acoplamentos do méson atrativo isoescalar-escalar
o. Na parte interna central, para a matéria de quarks, consideramos uma descri¢ao
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baseada nos modelo MIT, vMIT, CFL, CDQP e a parametrizacao CSS, no ambito da
construcao de Maxwell e, como novidade, ajustes e parametrizacoes cuja consisténcia
formal supera ou questiona algumas das limita¢oes encontradas na literatura.

Na familia das estrelas bindrias de néutrons e pulsares, existe um grupo parti-
cular que tem recebido atencao crescente nos ultimos anos. Elas sao chamadas de
Viuvas Negras (Black Widow) (VN), um tipo de sistema que consiste em um pul-
sar de milissegundos, em Orbitas proximas com uma estrela companheira menor, que
na verdade estd sendo ablacionada pelo vento do pulsar. O grupo de Viuvas Ne-
gras tem despertado um renovado interesse tedrico no estudo desses sistemas compac-
tos [6, [7, 8, O, 10, 1T, 12, 13| 14, 15, 16, 17, 18, 19, 20]. Entre as caracteristicas e
propriedades que diferenciam os pulsares isolados dos pulsares do tipo Vituva Negra, ha
indicios da ocorréncia de altas temperaturas em sua superficie-limites superiores [21].
Os modelos padroes de resfriamento de estrelas de néutrons prevéem temperaturas de
superficie de Ty < 10° K para estrelas com idades 7 > 10°7% anos [22 23| 24]. As
emissoes térmicas ultravioleta confirmadas detectadas de pulsares “convencionais” de
milissegundos com menos de 107 anos podem implicar que Vitvas Negras nao esfriam
muito, apesar de sua idade muito avancada [6, 9] se sua temperatura de superficie
permanecer em torno T, ~ 10° K [25, 26]. H4 indicios, ainda preliminares, que as
Vitavas Negras podem apresentar temperaturas de superficie variando de uma a trés
ordens de magnitude mais altas do que o esperado [21], uma tendéncia que requer uma
abordagem consistente para determinar se os mecanismos responsaveis por tal feno-
meno podem explicar os valores medidos, tarefa que motivou parte expressiva de nosso
presente trabalho.

Guiados por essas observacoes, nesta tese comparamos as previsoes dos mecanismos
de aquecimento e resfriamento que afetam os pulsares jovens, maduros e do tipo Viuva
Negra para expandir nosso conhecimento sobre esses objetos sujeitos a condigoes fisicas
extremas.

A natureza fundamental da matéria escura (ME), um dos mistérios mais fascinantes
e intrincados do cosmos, ainda é desconhecida. A primeira evidéncia da existéncia de
ME surgiu de estudos envolvendo o movimento de aglomerados de galdxias. Zwicky [27]
descobriu na década de 30 que a quantidade e distribuicao de matéria luminosa das ga-
laxias no interior do aglomerado Coma nao poderia fornecer uma explicacao adequada
e consistente para as curvas de rotagao observadas. Ele notou que as galaxias estavam
se movendo muito mais rapido do que suas massas supostamente conhecidas ditariam
logicamente. Zwick imaginou que haveria matéria adicional nao observavel por méto-
dos convencionais destas galdxias, algum tipo de matéria invisivel que ele chamou de
matéria escura. Entre outras evidéncias como medi¢oes de lentes fracas, gas quente em
aglomerados, nucleosintese primordial e experimentos de fundo de micro-ondas, esti-
mativas sugerem que aproximadamente 80 porcento da matéria presente no Universo
estd na forma de ME. Experimentos diretos de deteccao de ME, usando alguns dos
equipamentos mais sofisticados, sensiveis o suficiente para detectar o menor vislumbre
dessas particulas em uma gama crescente de massas e segOes transversais, até agora
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nao encontraram nenhuma evidéncia destas particulas. Essa tem sido a principal moti-
vagao para observar outros sistemas e outros processos no Universo, onde as interagoes
envolvendo ME poderiam resultar em efeitos observaveis, ainda que indiretos, ou seja,
em sinais observaveis dessas tao esquivas particulas.

Como qualquer outra estrela na galaxia, estrelas de néutrons podem atrair e agregar
ME ao longo de sua trajetéria orbital ao redor do centro da Galaxia. A interacao das
particulas de ME com as particulas do Modelo Padrao que compoem a estrela, pode
resultar em perdas de energia das espécies entrantes, aprisionando-as e acumulando-as
no interior das estrelas de néutrons, devido ao seu intenso campo gravitacional estelar.
A possibilidade de captura gravitacional de ME em estrelas de néutrons é ainda maior
devido a alta densidade de béarions desses objetos, aumentando assim a probabilidade
de captura nestes processos de interagécﬂ. Como resultado desse processo de acregao,
muitas particulas de matéria escura sao capturadas dentro da estrela, e estrelas de
néutrons frias podem sofrer consequentemente aquecimento interno adicional em um
nivel detectavel devido a alteracoes em suas propriedades estruturais, fazendo com que
esses objetos compactos atuem na escala cosmica como “detectores de matéria escura”
Ou podem ser emitidas axions resultando num esfriamento.

A busca pela existéncia e natureza da matéria escura por meio de seu acimulo
em estrelas de néutrons é complementar aos processos de deteccao direta, uma vez
que esse tipo de busca nao é restrita pelas incertezas de modelagem nas fungoes de
resposta nuclear relacionadas ao entorno da interacao ME-ntcleon, ou incertezas na
forma espectral dos fatores de forma [28], ou mesmo pelo limiar de recuo ou a massa
do alvo [29]. Além disso, o “método Estrela de Néutrons (EN)” vai além da andlise de
dados de deteccao direta em relacao a dependéncia do momentum linear da secao de
choque, que até agora tem sido focada principalmente em cenérios de espalhamentos
mais simples, nos quais a secao de choque ¢ independente de momentum linear, energia
e velocidade, limitando os acoplamentos da ME ao alvo nuclear por meio de interagoes
independentes de spin (SI) ou dependentes de spin (SD). Varios estudos apontam, no
entanto, — apesar de suas dificuldades operacionais e incertezas que ainda circulam a
sua operacionalizacao —, que a deteccao direta podera acessar uma fenomenologia mais
rica, que se manifestara por meio de dependéncias nao triviais em momentum linear ou
dependéncia de velocidade na secao transversal de espalhamento, desencadeando novos
tipos de respostas nucleares [28] e ampliando as oportunidades de conhecimento destas
particulas tao elusivas.

A atragao gravitacional das estrelas de néutrons, por sua vez, acelera as particulas
de ME a velocidades relativisticas, evitando assim a supressao do momentum linear
da secdo de choque de espalhamento, e superando assim as limitagoes dos cenarios
atuais de deteccao direta que enfatizam tal supressao, guiados por escalas de taxas de

LA secdio de choque de captura limite é equivalente & secdo de choque de saturacdo da estrela, ou
seja, 05 = R2my /M, que é da ordem de O(10~*5cm?) [29] (onde R, é o raio e M, a massa da estrela;
my ¢é a massa do nicleon).
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espalhamento envolvendo interacoes independentes ou dependentes de spin. Por outro
lado, esta complementaridade pode ser explorada, por exemplo, através da investigagao
da sensibilidade em processos discriminantes do tipo SI e SD, que sdo mais efetivos em
processos de deteccao direta [29].

Em suma, ME contida no halo galactico, acelerada pela gravidade a mais da metade
da velocidade da luz em dire¢do a uma estrela de néutrons, pode ser aprisionada pela
estrela, devido a intensa gravidade estelar, acumulando e depositando energia cinética
no interior estelar, aquecendo assim estrelas de néutrons velhas e frias a temperaturas
mais altas, causando desta forma efeitos observaveis nestes objetos compactos. O
mecanismo de aquecimento cinético pode ademais produzir emissao 6ptica em estrelas
de néutrons imersas no bojo galactico, bem como emissao de raios-X perto do centro
galdctico, uma vez que a densidade de matéria escura é maior nessas regices [30)].

Os argumentos acima se aplicam a todas estrelas de néutrons, mas o caso das Viivas
Negras é particularmente interessante. Como dito, estrelas do tipo Vitva Negra sao
sistemas bindrios compostos por um pulsar de milissegundos (MSP) e um companheiro
de baixa massa, com alguns por cento da massa do Sol, descrevendo uma érbita curta
de vérias horas [15] a alguns minutos [20]. Pulsares de milissegundos atingem altas
taxas de rotagao ao acumular material de um companheiro binario normal (ou seja,
nao degenerado) [31], tipicamente ~ 0.1 M, e tem sido discutidos como uma possivel
fonte do excesso de raios gama observado na regiao ao redor do Centro Galactico.

Conforme enfatizado, o mecanismo padrao de resfriamento de estrelas de néutrons
prevé temperaturas de superficie estelar de T, < 10* K para estrelas com idade 7 > 107
anos [32]. Por outro lado, as emissoes térmicas ultravioletas detectadas em MSP com
mais de 107 anos, implicam um aumento nas suas temperaturas de superficie para
T, ~ 10°K ou mais [25, 26]. Os pulsares do tipo Vitiva Negra, por outro lado,
sao considerados muito mais antigos e podem apresentar valores da temperatura de
superficie Ts bem mais altos (nos referimos aos limites superiores) [2I]. Neste trabalho,
abordamos esse problema para langar alguma luz sobre os efeitos do(s) mecanismo(s)
de aquecimento tardio em estrelas de néutrons mais antigas.

Para lancar uma luz neste problema, realizamos nesta tese um estudo abrangente
dos efeitos de aquecimento e resfriamento de um grande conjunto de pulsares obser-
vados. Mais precisamente, exploramos mecanismos adicionais de aquecimento dessas
estrelas que, se presentes, levariam as estrelas de néutrons a atingirem temperaturas
de equilibrio mais altas envolvendo processos de aquecimento e emissao, dependendo,
é claro, da natureza e intensidade das fontes adicionais de aquecimento. Entre os me-
canismos de aquecimento, consideramos: i) a aniquilagdo da matéria escura no interior
dos ntcleos estelares, — causando aquecimento tardio —; ii) decaimento do campo
magnético; iii) os efeitos da desaceleracao na rotacao do pulsar que leva a matéria
para fora do ponto de equilibrio beta, resultando em um desequilibrio nos potenciais
quimicos, o chamado aquecimento rotoquimico tardio [26].

Este trabalho estd organizado da seguinte forma:

Capitulo 2 - Abordamos os fundamentos da fisica nuclear aplicdvel a estrelas
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de néutrons e anas brancas, bem como passamos de matéria nuclear finita a matéria
nuclear infinita.

Capitulo 3 - Estudamos detalhadamente o modelo da hadrodinamica quantica
I (HDQ-I), o qual usa a aproximacao do campo médio, um dos mais utilizados na
literatura. No entanto, o modelo HDQ-I, nao reproduz adequamente alguns valores
associados a matéria simétrica (préton iguais a néutrons), a saber, massa efetiva e
compressibilidade de matéria nuclear. O modelo HDQ-II, o qual incorpora o méson
isovetorial p, e as auto-interagoes do méson isoescalar o soluciona os problemas
anteriores. Com essas inser¢oes, os valores medidos da matéria simétrica (energia de
ligacao, densidade de saturacao, compressibilidade da matéria nuclear, massa efetiva
e energia de simetria) podem ser ajustados adequadamente. A equagdo de estado
(EoS) NL3 usada no capitulo 5 usa o modelo HDQ-II. Ainda, calculamos a relacao
massa-raio para o Modelo QHD-I com crosta e para o gés livre de férmions.

Capitulo 4 - A hipdtese de estrelas de quarks ou estrelas com matéria estranha
tem sido estudada desde a década de 70. Neste capitulo estudamos o modelo MIT -
um dos mais antigos - que nao produz massa da ordem 2 M. O modelo vMIT, o qual
incorpora as interagoes entre quarks via troca de méson vetorial-isoescalar V#, levando
a massas superiores a 2M. Em seguida, estudamos o modelo CFL (color-flavor locked)
o qual possui algumas caracteristicas adicionais ao MIT, como o gap de energia dos
pares de Cooper, levando ao fenémeno de supercondutividade de cor. Na ultima secao,
estudamos a parametrizacao baseada no potencial termodinamico da cromodinamica
quantica perturbativa (CDQP).

Capitulo 5 - Outra hipdtese igualmente estudada pela comunidade cientifica sao
estrelas hibridas: crosta hadrénica com nticleo composto por quarks. Usamos para
matéria hadronica a FoS NL3, enquanto para os modelos de quarks: MIT, vMIT,
parametrizacao CSS e CDQP (EoS hadronica AP4).

Capitulo 6 - Analisamos diferentes modelos de reaquecimento interno, a saber,
reaquecimento por captura de matéria escura, decaimento do campo magnético e me-
canismo rotoquimico. O mecanismo que mais se aproximou das temperaturas super-
ficiais das VN foi o rotoquimico. Para mecanismos de aquecimento via ME, o tempo
de exposicao do telescopio, por exemplo, James Webb, deve ser superior ao valor base
para corroborar a deteccao indireta de ME.



Capitulo 2

Matéria Nuclear e Estrelas de
Neéutrons

Os eventos primordiais que moldaram nosso Universo nos forneceram um “labora-
tério celestial” tnico [34], complexo, multifacetado, cujas caracteristicas evolutivas nos
possibilita aprendermos sobre as leis fundamentais de uma nova fisica, que vai além
dos modelos padrao da cosmologia e da fisica de particulas, contemplando temas tao
diversos quanto matéria escura, energia escura, objetos exéticos, inflacdo e assimetria
barionica do Universo. Nossa compreensao dos dois extremos do Universo, o muito
pequeno e o muito grande, estd agora ligada — e provavelmente assim permanecera
para sempre [34].

A combinagdo de conhecimentos tedricos e experimentais envolvendo a fisica nu-
clear e observacoes astrofisicas e cosmoldgicas tem se mostrado essencial para lancar
novas luzes sobre as estrelas de néutrons, objetos compactos que se comportam como
laboratérios multi-mensageiros de matéria densa e ultra-densa sob condigoes fisicas
extremas.

Nos anos mais recentes esforcos interdisciplinares envolvendo informagoes obtidas de
colisoes de ions pesados combinadas com observagoes astronomicas de sinais eletromag-
néticos, medicdes de ondas gravitacionais e calculos astrofisicos de alto desempenho,
baseados em formulagoes tedricas da fisica nuclear e das particulas elementares, tem
ampliado nosso conhecimento dessas fascinantes estrelas compactas bem como do Uni-
verso primordial. Este esforco cientifico combinado tem revelado as profundas conexdes
entre a fisica das particulas elementares, a fisica nuclear, a astrofisica e a cosmologia, em
esséncia, uma conexao profunda entre os quarks - os blocos de construcao elementares
de toda a matéria visivel no Universo.

Abordamos, neste capitulo, inicialmente, o tema da Fquacdo de Estado da Matéria
Nuclear (EoS) que desempenha um papel fundamental na determinagao de propriedades
nucleares macroscopicas de nucleos em laboratorios e em estrelas de néutrons, cuja
composi¢ao pode incluir hadrons, barions, mésons, 1éptons, quarks, glions, particulas
exéticas, matéria escura, entre outras, temas esses de grande interesse para a fisica
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nuclear e para a astrofisica relativistica.

Nos tultimos anos, avangos tedricos, experimentais e observacionais complementares
tem possibilitado elucidarmos algumas das propriedades destas estrelas, em particular
no regime de densidades supranucleares. Com esta finalidade, novos dados observaci-
onais de ondas gravitacionais, de satélites de raios-X e de experimentos em reagoes de
ions pesados nucleares tem sido sistematicamente disponibilizados, gerando assim uma
expectativa crescente de que essa miriade de resultados podera contribuir para ampliar
nossa compreensao sobre a composicao, a estrutura, e particularmente sobre proprie-
dades do caroco central de estrelas de néutrons, bem como sobre a EoS supranuclear.

A matéria nuclear descreve tanto sistemas nucleares finitos bem como inﬁnito. E
para estabelecermos uma ponte entre estes dois extremos nucleares, torma-se necessa-
rio analisar quantidades nucleares fundamentais, como energia de ligacao, energia de
simetria, incompressibilidade, energia de excitacao de monopolo gigante, entre outras
propriedades, usando formalismos tedricos diversos, dentre os quais destacam-se as te-
orias de campo médio relativistico e as formulagoes de Bethe-Brueckner-Goldstone e
de Hartree-Fock.

2.1 Matéria Nuclear

O objetivo da Teoria da Matéria Nuclear, em seus primordios, foi o de derivar as
propriedades de ntucleos reais e finitos considerando uma forga “realistica” entre os
nicleons [35]. Como um passo intermedidrio para aplicagdes a estrelas de néutrons
e pulsares, a teoria considera o conceito de “matéria nuclear” (MN), que descreve
em sua proposicao inicial um nticleo essencialmente infinito com uma dada proporgao
(finita) de néutrons e prétons, e com as forgas de Coulomb entre os prétons omitidas,
tendo como ponto de partida do modelo um potencial de interagdo entre pares de
nucleons. Posteriormente, a teoria foi entao aplicada a matéria que compoe as estrelas
de néutrons e os pulsares [30, 37]. Calculos “confidveis” de propriedades da matéria
nuclear requerem porém ajustes precisos dos dados experimentais da interagao nucleon-
nicleon e exigem, portanto, a ado¢ao de potenciais fenomenolégicos consistentes [35].

Segundo Hans Bethe [35] para a matéria nuclear infinita com igual nimero de
prétons e néutrons, — a matéria nuclear propriamente ditaE] —, ha somente duas ca-
racteristicas nucleares que podem ser determinadas, a energia de ligacao e a densidade
nuclear. A energia de ligagdo nuclear pode ser derivada da féormula semi-empirica de
massa, enquanto que a densidade pode ser determinada a partir de dados do espa-
lhamento elétron-niicleo de altas energias. Estes processos fornecem a distribuigao de
densidade em um nucleo, demonstrando ademais que a densidade central nuclear é

10 termo matéria nuclear infinita, embora possa parecer inexato, é seguidamente utilizado no
campo de estudos da matéria nuclear densa. No caso de uma estrela de néutrons, tendo em vista
que o ntimero de barions do sistema é da ordem de 10%7, a utilizacdo do termo infinito, mostra-se na
pratica perfeitamente justificavel.

fiCélculos sistematicos de matéria nuclear assimétrica tem sido realizados na abordagem de Bethe-
Brueckner-Goldstone e outras em uma ampla gama de pardmetros de densidade e assimetria (ver por
exemplo a referéncia [38]).
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aproximadamente independente do niimero atémico A.

2.2 Estagios Evolutivos Estelares

Em geral, na escala de densidades de massa de planetas e estrelas, a baixa inten-
sidade dos seus campos gravitacionais possibilita que possam ser descritos, de forma
satisfatoria, pela Teoria Newtoniana da Gravitacao [39]. No entanto, para objetos mas-
sivos como estrelas de néutrons e buracos negros, ¢ imprescindivel o uso da Teoria da
Relatividade Geral [40] para um melhor entendimento dos diferentes estagios evolutivos
que compreendem estes objetos compactos.

O diagrama a seguir mostra os diferentes estagios de evolucao estelar de acordo com
a massa inicial da protoestrela.

Evolugao Estelar

Nebulosa Planetaria

And Branca

Supernova

Supergigante Vermelha
Estrela Grande e

Nuvem Estelar . — |

com
Protoestrelas

Estrela de Néutrons

Buraco Negro

Figura 2.1: Estagios de evolucao das estrelas, sem escalas de dimensao de volume
e tempo, em termos da massa da protoestrela evidenciando o estagio final estelar.
(Créditos da Imagem: Cesar Grossmann) [41].

De acordo com a figura [2.1] em termos gerais, o intervalo de massa e a metali-
cidade da protoestrela determinard o destino final desta. Um estudo recente sobre o
nascimento de estrelas de néutrons estd presente em [42]. Cabe ressaltar que Estrela
Grande refere-se a supergigante azul. Ainda, a partir da Supernova pode surgir uma
gigante azul e depois formar uma estrela de néutrons.

A formacao das estrelas ocorre a partir de uma gigantesca nuvem composta basi-
camente de hidrogénio. Devido a atracao gravitacional, os seus constituintes colapsam
em dire¢do ao centro da nuvem, formando uma protoestrela. A contracao gravitacional
da protoestrela causa aumento da agitagao térmica dos &tomos no ntcleo estelar, inici-
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ando processos de fusdo termonuclear, ou seja, a transmutacao do hidrogénio em hélio,
liberando energia. A protoestrela transforma-se entao em uma estrela, cujas dimensoes
volumétricas, na maior parte de sua vida luminosa, sao determinadas pelo equilibrio
entre a pressao térmica interna, fruto da energia liberada pelos processos de fusao, —
que tendem a fazé-la expandir-se —, e a compressao gravitacional, — que pressiona a
estrela a colapsar sobre si mesma.

Caracteristicas das estrelas

ot i EES
; Grandes
100 000 + Supergigéntes

w
=)
<
a
)
o
<
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=)
|

Estrelas
Pequenas

30000 20000 100008 000 6000 4000 3000 2000
TEMPERATURA DA SUPERFICIE (K)

Taxa com que uma estrela emite energia em relagéo ao Sol

1 - Spica 6 - Alpha Centauri 11 - Betelgeuse

2 - EridaniB 7 - Sol 12 - Estrela de Barnard
3 - Rigel 8 - Procyon B 13 - Préxima Centauri
4 - Deneb 9 - Pollux

5 - Polaris 10 - Aldebaran

Figura 2.2: O Diagrama de Hertzsprung-Russell, abreviado como diagrama H-R, é um
grafico de dispersao de estrelas, publicado independentemente pelo dinamarqués Ejnar
Hertzsprung [43], em 1911, e pelo americano Henry Norris Russell [44], em 1913, que
mostra a relagao entre as magnitudes absolutas e luminosidades das estrelas versus suas
classificagoes estelares ou temperaturas efetivas. O diagrama representou um grande
passo para a compreensao da evolugao estelar. Créditos da figura: [45].

O tempo de vida de uma estrela na sequéncia principa depende da quantidade

i A sequencia principal evolutiva de uma estrela é tracada no diagrama de Hertzprung-Russell, onde
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de energia nela armazenada (sua massa) bem como da taxa de consumo dessa energia
(luminosidade) [47]. Estrelas com altos valores de massas ficarao na sequéncia principal
por um curto periodo de tempo e as de baixas massas ficardao por um tempo bem
maior, devido a velocidade das reacoes de fusao, pois quanto maior a massa mais
rapida sera a taxa de transmutagao de hidrogénio em hélio. Quando o hidrogénio se
extingue no nicleo (ou carogo) da estrela, estando este repleto de He, a estrela sai da
sequéncia principal. Os hidrogénios continuam fundindo em He nas camadas externas,
ou envelopes [48]. O diagrama de Hertzsprung-Russell (diagrama HR) relaciona a
temperatura da superficie estelar, — definida na astronomia como a temperatura efetiva
T, determinada por meio da Lei de Stefan-Boltzmann —, e a sua luminosidade L (em
termos da luminosidade do Sol) [49]

L =4rR*T,;, (2.1)
onde o representa a constante de radiacao da lei de Stefan. T, na realidade representa
uma medida do fluxo de temperatura superficial estelar e nao a temperatura real da
superficie mas esta grandeza representa uma medida util da temperatura atmosférica
da estrela.

2.3 Equacao de Estado da Matéria Nuclear

A Equacao de Estado da Matéria Nuclear é uma equacao termodindmica de es-
tado que descreve as propriedades microscopicas da matéria estelar, para uma dada
densidade de energia, ¢, densidade baridnica pg, densidade numérica de ocupagao, n,
temperatura, 7', composicdo quimica X; e potencial quimico p;,. Geralmente a EoS é
expressa como uma relacao entre a pressao, P, e a totalidade ou apenas parte dessas
quantidades, como por exemplo na forma:

P = P(&,pB,T,Xi,Mb>. (22)

A EoS da matéria nuclear assimétrica em isospin desempenha um papel importante
em muitos dominios diferentes da fisica nuclear, sendo o ingrediente fundamental para
a descricao da dindmica de colisao de ions pesados, da estrutura de ntcleos, de pro-
priedades estaticas e dinamicas de estrelas de néutrons, do colapso do ntcleo de uma
supernova e de fusoes de estrelas compactas bindrias, entre muitos outros.

H4, ademais, evidéncias convincentes de que a teoria subjacente da interacao forte
¢ a cromodindmica quantica (CDQ), uma teoria de calibre ndo abeliana do tipo Yang-
Mills, construida com base em uma simetria de cor interna de um sistema de quarks
e glions. No caso em que os termos de massa para os quarks u e d estejam ausentes
no Lagrangeano da teoria, a CDQ possui simetria quiral no dominio nuclear; embora
espontaneamente quebrada na presenca da matéria, essa simetria desempenha um papel
essencial para a compreensao da dinamica nuclear.

Ao colidir ions pesados com as mais altas energias possiveis, criam-se novas for-
mas de matéria, que existiram em nosso universo apenas alguns microssegundos apos
a grande explosdo ("Big Bang"). Esses estados da matéria, onde quarks e gliions sao os

as temperaturas das estrelas sdo representadas em funcéo de suas luminosidades [46].
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principais graus de liberdade, sao genericamente chamados de plasmas de quark-glion
(PQG). Nosso entendimento de tais sistemas evoluiu consideravelmente ao longo dos
anos, desde o conceito inicial de um gas de interacao fraca, como esperado teorica-
mente da liberdade assintética da CDQ, até o plasma de interagao forte, o chamado
“liquido perfeito’ revelado pela primeira vez por experimentos no Relativistic Heavy
Ion Collider (RHIC) e agora intensamente estudado no Large Hadron Collider (LHC).

As colisoes de ions pesados ultra-relativisticos envolvem dindmicas complexas, que
diferem muito em baixas e altas energias. Em baixa energia, é suficiente considerar
os nucleos como constituidos de nicleons e ignorar a sua composicdo e a sua estru-
tura interna composta por quarks e glions. Os nicleons interagem por meio da troca
de mésons, interagao esta razoavelmente bem explicada por meio de modelos efetivos
de potencial da interacdo nicleon-niicleon. A medida em que a energia das colisdes
aumenta, os mésons comecam a ser produzidos em abundancia, assim como as resso-
nancias hadronicas, de modo que a matéria produzida nas colisdes se torna cada vez
mais complexa. Essa abundancia ocorre devido a liberdade assintética da CDQ, propri-
edade de calibre que faz com que a interacao entre os quarks se torne assintoticamente
mais fraca a medida em que a escala de energia aumenta e a escala de distancias re-
lativas correspondente diminui, fazendo com que a constante de acoplamento também
diminua em fun¢do do momentum transferidd’] Com isso, os constituintes dos hadrons,
os quarks e os glions, tornam-se os graus de liberdade dominantes, nos estagios iniciais
de colisoes ultra-relativisticas.

E importante ressaltar neste ponto que a matéria nuclear associada a colisdes de
ions pesados caracteriza-se em geral, diferentemente da matéria nuclear em estrelas
de néutrons e pulsares, por altas temperaturas e densidades comparativamente mais
baixas. As estrelas de néutrons e os pulsares, por sua vez caracterizam-se por altas
densidades e baixas temperaturas encontram-se, do ponto de vista do espago de fase,
em uma regiao complementar do espago de fase da matéria nuclear associada a colisdes
de fons pesados. Estes espacgos de fase sao distintos porém complementares. Espera-se
portanto que a descricao tedrico-fenomenologica de suas equagoes de estado mostre-se
similarmente complementar.

A tarefa porém de descrever um sistema de muitos corpos interagente por meio da
forca forte em termos da CDQ tem se revelado extremamente complexa. De forma mais
geral, em baixas e medias energias e grandes distancias, de maneira alternativa, a CDQ
pode ser representada por uma teoria quantica relativistica de campos efetiva formulada
em termos de graus de liberdade hadronicos. O sucesso fenomenolégico de teorias
efetivas com a aproximacao de campo médio no dominio nuclear implica que qualquer
que seja a teoria de campo efetiva para CD(Q de baixa energia e grande distancia,
ela deve ser dominada por interacoes lineares e nao lineares, isoescalares, escalares e

VUm liquido perfeito ndo possui viscosidade, ndo apresenta atrito interno, é incompressivel, e tem
massa especifica constante.

VA condigdo de liberdade assintética ocorre para transferéncias de momento (quadratico) @Q* em
altas energias, tal que Q2 > 1 GeV?2.
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vetoriais. Dentre as teorias efetivas mais bem sucedidas, destaca-se a Hadrodinamica
Quéntica (HDQ).

2.4 Anas Brancas

Embora o foco desta tese nao sejam anas brancas, uma introdugao a estas é essencial
para distinguir as principais caracteristas destas com relacao as estrelas de néutrons.
As anas brancas sao formadas quando protoestrelas cujas massas sdo comparaveis a
até 10 massa solaares, mas cujo tamanho é pouco maior do que o da Terra, esgotam
durante seu processo evolutivo todo o seu combustivel nuclear. Estes corpos estelares
sao densos e correspondem ao ultimo estagio observavel de evolucao para estrelas de
baixa e média massa.

No processo evolutivo estelar, o equilibrio ocasionado pelo balanco entre a pres-
sao térmica, devido a queima de hidrogénio, e a contragao gravitacional, quando este
combustivel se esgota no interior do nticleo da estrela, ocorre uma reducao dréstica
da pressao térmica, tornando-a insuficiente para suportar o colapso gravitacional. Se
a massa inicial da estrela for maior do que 0, 45M®, e até SMQ, o envelope estelar,
mais quente e menos denso do que o nicleo da estrela, expande lentamente. A estrela
torna-se entao uma gigante vermelha. Por outro lado, o nticleo contrai adiabaticamente
aumentando sua temperatura até atingir ~ 108K, temperatura esta suficiente para a
ignicao da fusdo de 3 atomos de He em carbono e um atomo de C' e um de He em
O. Ademais ocorre também a ignicao de 4 atomos de H formando 4He no envelope
estelar.

Entretanto, estrelas nesta faixa de massa nao atingem temperatura suficiente para
queimar carbono e oxigénio no caroco estelar. Portanto, apos a ejecao do material do
envelope para o meio que circunda a estrela, o caroco estelar remanescente, composto
basicamente por He, C' e O, é contraido novamente sob sua propria gravidade até o
ponto em que a pressao gravitacional é equilibrada pela pressao do gas constituido
pelos elétrons nao relativisticos atémicos. No caso em que a estabilidade do sistema for
atingida, a estrela remanescente constitui o primeiro exemplar da familia dos objetos
compactos, a Anda Branca.

O estudo das anas brancas remonta as observacoes realizadas por Friedrich Wilhelm
Bessel, nos primeiros anos do século XVIII, acerca de Sirius, a estrela mais brilhante
do céu. Suas observagoes revelaram, em 1844, que Sirius teria uma companheira consi-
derada “invisivel” a época, cuja forca da gravidade produziria as alteragoes observadas
em seu movimento orbital [50]. Em 1862, apds a morte de Bessel, Alvan Graham Clark
Jr. descobriu a estrela companheira de Sirius, denominada entao Sirius B, cujo brilho
era cerca de 1/10,000 do brilho de Sirius, explicando assim o mistério de sua “invisibi-
lidade” [50]. Posteriormente, em 1914, Walter Sydney Adams [51] identificou Sirius B
como a primeira estrela ana branca conhecida e sua medicao do desvio gravitacional de
Sirius para o vermelho foi tomada como evidéncia confirmatéria para a Teoria Geral
da Relatividade. Ainda em 1914, a estrela ana branca 40 Eridani B (40 Eri B) foi
descoberta por Henry Norris Russell [44].
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Ao aumento das massas das estrelas corresponde em geral um aumento em suas
dimensoes e, portanto, um aumento de seus didmetros. As ands brancas, todavia,
apresentam um comportamento peculiar, pois quanto mais massivas, maior a contra-
¢do colapsante gravitacional, menores os seus raios, R4p, e portanto menores as suas
dimensoes, implicando assim em um valor limite méaximo para a massa de uma ana
branca, M}'5", que corresponde ao limite em que Rsp — . O limite de Chandra-
sekhar [52], M'4* = 1,4My, foi estabelecido como o limite teérico de massa méxima
de uma estrela ana branca, embora esse limite varie ligeiramente dependendo do nivel
de metalicidadd* estelar. As temperaturas efetivas das anas brancas podem exceder
100,000 graus Kelvin (cerca de 179,500 graus Fahrenheit). Apesar dessas temperaturas,
as anas brancas tém baixa luminosidade visivel, devido ao seu tamanho reduzido.

Quanto a sua estrutura interior, o colapso gravitacional de uma ana branca é tao
intenso que seus elétrons atomicos sdo esmagados, formando “matéria degenerada”. A
estrela continuard sendo comprimida até que os elétrons degenerados gerem uma pres-
sao suficiente para suportar a forga gravitacional colapsante. A estrutura das anas
brancas ¢ sustentada assim pela pressao de elétrons degenerados e essas estrelas nao
podem gerar energia por meio de reagdes termonucleares, o que explica o comporta-
mento atipico da sua relagdo massa-raio. Portanto, sua evolucao pode ser descrita
apenas como um simples processo de resfriamento no qual o nticleo degenerado atua
como um reservatorio de energia e as camadas externas nao-degeneradas controlam o
fluxo de saida de energia [53]

Em sintese, as anas brancas representam o tltimo estagio evolutivo de proto-estrelas
com massas menores do que 10 + 2M,, sendo que o limite superior observacional
de massa ainda nao é bem conhecido. A maior parte das anas brancas é composta
por carbono e oxigénio; porém anas brancas com massas menores do que 0,4M sao
compostas por hélio, enquanto aquelas com massas maiores do que ~ 1,05M; sao
constituidas por oxigénio e néonio. A composicao exata dos nicleos de carbono e
oxigénio nestas estrelas depende criticamente dos processos de evolucao durante a fase
estelar anterior & sua formagao e da competigdao entre reagoes do tipo 2C(a,v)%0 e
reagoes triplo-a [53]. Apenas para exemplificar, em uma ana branca de 0,58My, a
quantidade total de oxigénio de sua composicao representa cerca de 62% de sua massa
total, enquanto a concentracao de oxigénio nas camadas centrais da ana branca pode
chegar a 85% [53].

Em uma ana branca, o ntcleo é circundado por uma fina camada de hélio com
valores de massa na faixa de 1072 a 10~* M. Essa camada é, por sua vez, cercada por

ViPara o caso de elétrons ndo-relativisticos, podemos perceber através do resultado da minimizacio
da energia mecanica; a qual leva em conta o principio de incerteza de Heisenberg e a energia potencial

gravitacional, resultando em M = M - (%)3. A deducao desta expressao pode ser obtida em

https://farside.ph.utexas.edu/teaching/sml/lectures/node87.html#e8wdd.

VI'Em Astronomia, o termo metalicidade caracteriza a abundancia de elementos presentes em uma
estrela com massas superiores as massas do hidrogénio e do hélio, ou seja, a fracdo de elementos mais
pesados. A metalicidade assim como a massa sdo determinantes nos estagios evolutivos estelares.


https://farside.ph.utexas.edu/teaching/sm1/lectures/node87.html##e8wdd
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uma camada ainda mais fina de hidrogénio com massas na faixa de 10™* a 107 M.
Esta camada estd porém ausente em 25% dos casos [53].

Do ponto de vista da fenomenologia, a classificacao dessas estrelas é baseada na
composi¢ao quimica da camada superficial e na intensidade do seu campo magnético,
que podem ser analisados através da espectroscopi. Devido a sua massa degenerada,
todas essas estrelas sao classificadas com a letra D seguida de um conjunto de letras de
acordo com a sua composi¢ado quimica de acordo com a quantidade de cada elemento
presente. A origem dessas diferencas espectrais e a relacao entre elas ainda nao esta
elucidada, estando porém relacionada as condigoes iniciais impostas pela evolucao das
estrelas AGB (ramo assintdtico das gigantes ), difusao induzida pela gravidade, difusao
térmica, levitagao radiativa, conveccao em processos H-He e nas interfaces He-core,
queima de prétons, ventos estelares e acregdo de massa do meio interestelar [53].

2.4.1 Propriedades das anas brancas

As massas e os raios das anas brancas variam de maneira expressiva. Valores cara-
teristicos destas grandezas sdo: Map ~ Mg = 1,989 x 103%kg e Ry ~ 1072R, com
Ro = 6,96 x 10°km. A matéria no interior de uma ana branca ¢ composta por elétrons
e nicleos atomicos, como por exemplo ‘He, 12C e 150. A fracdo relativa dos ntcleos
depende da densidade da ana branca. A massa e o raio de Sirius B sdo Mgp ~ M, e
Rsp ~ 1072R,. A densidade tipica de massa da estrela é dada por

M
esp = VisB — 1,6 x 10°—7 (2.3)

SB m=3
Impondo a condicao de neutralidade de carga elétrica, a densidade de elétrons p.sp ¢

igual a densidade de prétons p,sp, € ¢ dada por
pes = pps = (32 ) = 4,79 x 10%em”, (24)

mp
onde o fator 1/2 indica que a densidade de néutrons é igual a dos prétons. Comparando-

se a massa do nicleon com a do elétron (cerca de ~ 2000 vezes maior), conclui-se que
a densidade de massa é predominantemente determinada pela presenca dos niicleons.
Supondo para simplificar uma composicao no interior estelar puramente de car-
bono, podemos estimar uma distancia tipica, r¢ , entre os ntcleos de carbono, tal que
(47 /3)nerd = 1, onde ne, representa a densidade volumétrica de particulas pesadas.
O valor obtido é r¢ = 1,2 x 10~ *2¢m. Portanto, este valor é muito menor do que o
raio de Bohr, mesmo para um ion de carbono com apenas um elétron remanescente.
Assim, nao ha espacgo para oOrbitas de estados ligados, e a matéria nas anas brancas
deve ser portanto completamente “ionizada por pressao”. Da mesma forma, uma dis-
tancia tipica entre os elétrons ¢é 6,4 x 10~ em, que é menor do que o comprimento de

ViiiTipo espectral DA: Ands brancas que possuem a atmosfera composta por hidrogénio; Tipo es-
pectral DQ: Anas brancas que possuem a atmosfera dominada por carbono; Tipo espectral DZ: Anas
brancas que possuem metais como célcio ou magnésio em sua atmosfera; Tipo espectral DB e DO:
Anis brancas que possuem a atmosfera composta por hélio I ou hélio IT; Campo Magnético: Adiciona-
mos a letra “H” na classificacdo espectral das anas brancas que possuem um campo magnético intenso
o suficiente para ser detectado pelo efeito Zeeman, que separa cada linha [54, 55, [66].
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onda térmico de Broglie dos elétrons para todas as temperaturas, exceto para aquelas
extremamente altas (> 10° K), de modo que a descri¢io termodinamica adequada da
matéria sob essas condigdes requer a adogao da mecénica quantica [49, [57].

Em suma, estes resultados indicam que a maioria dos elétrons em uma ana branca
nao estao ligados aos nicleos atomicos. Os nicleos por sua vez formam uma estrutura
cristalina para minimizar os efeitos da repulsao de Coulomb, enquanto os elétrons
formam uma espécie de nuvem eletronica, semelhante aos elétrons livres em metais,
possibilitando, portanto, serem tratados como constituintes de um géas de férmions,

com a energia de Fermi, £%, ana branca:
h? 3
° = 2m(37r2pe) "~ 4TkeV (Tp ~ 5,5 x 10°K). (2.5)
A temperatura na superficie da ana branca esta entre 5000 a 200000 K de forma que a
faz parecer branca. A energia gravitacional Newtoniana, para uma densidade de massa

uniforme, é dada por

3GM?
Eq(R) = —————. 2.6
a(R)=—-—F% (2.6)
A energia total da matéria composta por nucleos e elétrons, sob a a¢do da interagao

eletromagnética, é por sua vez dada por
3
Eat = Y_m; N> + gNeE; + . (2.7)

onde 7 indica as diferentes espécies possiveis que compdem a anad branca, tais como
nucleos e elétrons; m; e NV; sao respectivamente as massas e os nimeros de ocupacao de
cada espécie. O segundo termo na equacao representa a energia dos elétrons degenera-
dos. A contribuicao principal para o terceiro termo, desprezado na equagao, é a energia
de Coulomb de interagao entre os niuicleos caracterizando a energia para a formacgao de
uma estrutura do tipo ‘rede cristalina’.

A energia F,,,(R), para um valor fixo de R é determinada primordialmente pela
massa dos ntcleos, ou seja, o primeiro termo na tltima equagao, enquanto a pressao
da matéria é determinada pelo termo da equagao que corresponde aos elétrons degene-

rados,
a-Emat

ov

Em razao disso, a massa da ana branca é determinada pela contribuicao dos barions

Pmat - — (28)

enquanto o critério de estabilidade é controlado pelos elétrons. Este fato foi reconhecido
primeiramente por Sir Ralph Howard Fowler [58], em 1926, logo ap6s o desenvolvimento
da estatistica de Fermi-Dirac. Fowler percebeu assim, como citado anteriormente, que
a pressao que sustenta essas estrelas contra a gravidade é fornecida pelos elétrons
(quase) completamente degenerados. Essa pressdo permanece mesmo a temperatura
zero, devido ao movimento de ponto zero, estabelecendo assim que as anas brancas
correspondem a configuracoes finais realmente estaveis, abrindo assim o campo de
estudo das configuragdes a temperatura zero [49].

Ao desconsiderarmos a energia de ligacao dos nucleons, a diferenga de massa entre
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protons e néutrons e as corregoes Coulombianas, F,,.; resulta em

5
h? Ng
Erpat =~ 2N;mpc? + 1,1 (m i 2,

onde m,, é a massa do proton. Utilizou-se na derivacao desta expressao a neutralidade

(2.9)

de carga e a simetria de isospin entre néutrons e prétons.

A energia dos elétrons cresce proporcionalmente a R~2 para valores pequenos de R
enquanto a energia gravitacional decresce na forma ~ —R™! para valores grandes de
R. Isto implica em que existe um minimo para a energia "total"da estrela:

Etot — Emat + EG’7 (210)
como funcao de R para N, fixo, minimo este determinado pelo balan¢o de pressao
5
oF 2h% N& 3GM?
b 11| —= |+ =0. (2.11)
OR me R3 5 R?

A partir desta expressao podemos determinar a relacao massa-raio tipica de uma estrela

and branca:
2

M3R = 1,2<h

5

) ~ 0,8 x 10%¥g3cm, (2.12)
Gmemg

onde a dependéncia em N, foi eliminada desta expressao utilizando-se N, ~ % Pode-
se dizer que as propriedades macroscopicas da ana branca sao dadas por constantes
universais e uma grandeza microscopica, a massa do préton. Para M = My ~ 2x 1033g
resulta entdo R ~ 0,6 x 10*km ~ 1072R, valor este consistente com a observacao.

2.5 Estrelas de Néutrons

Em 1932, o fisico soviético Lev Davidovich Landau [59] realizou predigdes teéri-
cas sobre a existéncia de estrelas de néutrons, denominadas por ele como esferas de
néutrons [60], ano também da descoberta, por J. Chadwick [61], do néutron, particula
dominante na sua composicao.

Posteriormente, Walter Baade e Fritz Zwicky [62] apresentaram a hipdtese de que
as estrelas de néutrons originam-se em explosoes de supernova de uma estrela massiva,
em um processo combinado com o colapso gravitacional que comprime o caroco estelar
da estrela primordial. O ntucleo central estelar torna-se entao altamente denso de modo
que elétrons e prétons em processos de decaimento inverso (e~ +p — n + v,) geram
um excesso de néutrons-processo de neutronizagao. A energia liberada neste processo
é da ordem de ~ 103 ergs.

A estrela formada é entdo extremamente compacta, constituida primordialmente e
quase inteiramente por néutrons empacotados, devido a extraordinaria pressao gravita-
cional, formando uma matéria degenerada em energia, na qual uma fracao importante
da pressao que sustenta a compressao gravitacional provém do Principio de Exclusao de
Pauli-repulsao de Pauli. Assim, o efeito combinado das pressoes de degenerescéncia e da
interacao repulsiva entre os barions (nucleons e hiperons, ou seja, particulas contendo
trés quarks) que compoem a estrela de néutrons sustenta a contragao gravitacional,
formando inicialmente sistemas estaveis.
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As restrigoes decorrentes do Principio de Exclusao de Pauli aos estados quanticos
de ocupacao fazem com que muitas particulas ocupem estados com valores de momenta
lineares muito elevados, ja que os estados quanticos correspondentes a regiao de baixos
e médios valores destas grandezas sao preferencialmente ocupados. Isso faz com que
aquelas particulas nao encontrem, na regiao de baixos e médios valores de momenta
lineares, outras posicoes de ocupacao do espago de fase de energia onde situar-se. Em
suma, a limitagdo a ocupagao de estados quanticos de momenta lineares mais baixos,
devido ao Principio de Exclusdo de Pauli, origina a expansao do espaco de fase da
matéria estelar, constrito porém ao Principio de Causalidade no &mbito da Relatividade
Especial, limitando as velocidades méximas das particulas do sistema a velocidade da
luz.

A pressao de Pauli da matéria degenerada, de origem quéantica como vimos, pode ser
dominante sobre todas as demais contribuigoes, sendo ademais independente de tempe-
ratura e unicamente dependente da densidade niimerica. A matéria estelar, nesta fase
do processo evolutivo, pode ser pensada como um “gas” que nao obedece porém as leis
termodinamicas classicas, na qual a pressao de um “gas convencional” é proporcional
a sua temperatura e densidade.

E necessério considerar ademais, que em uma estrela de néutrons as atividades
nucleares de natureza exotérmica cessaram, e portanto tal estrela ndo poderia gerar
energia de natureza nuclear depois da sua formacao, somente irradiar seu estoque de
calor, remanescente, por milhoes de anos, por meio de lentos processos de foto-difusao,
similarmente ao que ocorre com estrelas do tipo ana branca, embora processos de decai-
mentos diretos, inversos, processos URCA e URCA modificado ainda possam ocorrer.

Em 1939, Richard Chace Tolman [63] e Julius Robert Oppenheimer e George Mi-
chael Volkoff [64], de maneira independente, trataram o tema da estrutura dos objetos
compactos propostos por L. Landau, W. Baade e F. Zwicky, derivando entao as equa-
¢oOes relativisticas- derivadas no apéndice B - que descrevem a estrutura estelar destes
objetos a partir das equagoes de campo de Albert Einstein [40]. Estes estudos revelaram
a existéncia de um valor limite para a massa de uma estrela degenerada relativistica.
Os pesquisadores citados supuseram que a contribui¢ao a energia cinética das particu-
las que compoem estes objetos estelares poderia ser descrita por um modelo do tipo gas
de Fermi de néutrons, protons e elétrons confinados em uma esfera sob efeito do campo
gravitacional. R. C. Tolman, J. R. Oppenheimer e G. M. Volkoff estimaram assim o raio
e a massa gravitacional maxima de uma estrela de néutrons como sendo aproximada-
mente 10 Km e 2 Mg, respectivamente, ¢ uma densidade central de ~ 6 x 10'° g e ™2,
Para efeitos de comparacao, a densidade da matéria nuclear no interior de nicleos
pesados como, por exemplo, o 28Pb, é da ordem de ~ 0.17 niicleons fm™3; isto ¢
equivalente a uma densidade central de ~ 10'* g cm™3. Em 1964, Lodewijk Woltjer [65]
estimou a intensidade do campo magnético resultante do processo de transicao de uma
estrela do tipo gigante vermelha para uma estrela de néutrons, considerando a conser-
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vagao de fluxo magnético estelaff¥] obtendo ~ 10'? Gauss. Campos magnéticos desta
ordem levaram Franco Pacini [60], [67], em 1967, a formular a hipdtese de que a fonte
de energia para a expansao acelerada da nebulosa do Caranguejo correspondia a uma
estrela de néutrons, altamente magnetizada, em rotacao.

Neste meio tempo, o astrofisico Antony Hewish, trabalhando na universidade de
Cambridge, projetou um radio telescopio de resposta de tempo curto (short time res-
ponse telescope) para estudar cintilagoes de fontes de radio puntuais, tais como qua-
sares( fonte quase-estelar de radio). Este radio telescopio nao foi o primeiro a ser
construido, mas sim o primeiro a dispor dos recursos tecnolégicos cruciais para a des-
coberta que se seguiria.

Aproximadamente um més depois do inicio das atividades descritas, Jocelyn Bell
Burnell noticiou a primeira indicacdo de uma fonte de radio persistente, situada no
espaco estelar, com um periodo de precisamente 1,33731109 segundos, trinta e quatro
anos depois de W. Baade e F. Zwicky terem formulado a hipétese de que a energia
necessaria para a explosao de uma supernova viria da energia de ligacao de uma estrela
de néutrons [69]. O primeiro pulsar havia sido, entao, descoberto.

A interpretagao dos dados entao publicados pelos autores da descoberta apresenta-
vam muito bom acordo com as suposi¢oes conceituais propostas em 1967, por F. Pacini
[66] e, em 1968, por Thomas Gold[70], de que pulsares seriam estrelas de néutrons al-
tamente magnetizadas e em rotacao. Pouco tempo depois, trabalhos publicados por
James Edward Gunn e Jeremiah Paul Ostriker |71} [72, [73] deram forte suporte para
esta interpretacao. Muitos outros autores contribuiram com idéias para este tema:
Malvin Avram Ruderman|74], David Pines e Jacob Shaham [75] [76], Mehmet Ali Alpar
[77], entre outros. No ano de 1968 ainda, foi detectado o pulsar localizado na constela-
¢ao do Caranguejo, um remanescente de supernoval] confirmando assim a ligagao entre
pulsares e supernovas. Além de observacoes diretas, a detecao de neutrinos oriundos de
processos gerados em supernovas como, por exemplo, neutrinos emitidos pela estrela
identificada como SN1987A, com o detector KAMIOKANDE II [7§], abriram novas
possibilidades de estudo sobre a formacao de estrelas compactas. Iniciou-se, entdao, o
esfor¢o para melhor compreensao das estrelas de néutrons.

Do ponto de visto tedrico, houve outro avango importante para a compreensao
da natureza e da estrutura de objetos astrofisicos altamente densos. Logo apds a
publicac¢ao dos primeiros trabalhos sobre liberdade assintética na CDQ [79, 80, 811, R2]
foi aventada a possibilidade da existéncia de uma transicdo de fase entre a matéria
nuclear e a de quarks e glions no ntcleo de uma estrela de néutrons. Esta hipotese

XA deteccdo de campos magnéticos estelares estd vinculada & medida dos desdobramentos das linhas
espectrais devido ao efeito Zeeman[68]. As estrelas possuem intensidades de campo magnético que
variam desde alguns poucos Gauss a milhares de Gauss. Em anas brancas, por exemplo, a intensidade
de tais campos chega a 108 Gauss.

*Supernovas foram identificadas na Via Lactea, e nas constelagoes do Centauro, do Lobo e de Cas-
siopéia. Somente duas supernovas foram registradas em outras Galdxias do Grupo Local, a supernova
de 1985 na Galdxia de Andromeda (M31) e a de 1987 na Grande Nuvem de Magalhaes.
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abriu novas e ricas possibilidades no estudo destes objetos estelares. Alguns anos mais
tarde, Edward Witten [83] propds uma hipétese ainda mais complexa, a possibilidade
da existéncia de uma estrela composta de matéria estranha como uma versao modificada
de uma estrela de quarks e de matéria barionica estavel contendo graus de liberdade de
estranheza. Até hoje, ainda nao existe nenhuma evidéncia convincente para a existéncia
de estrelas de quarks, porém observagoes e analises futuras devem decidir esta questao.

2.6 Pulsares

Pulsares sao estrelas de néutrons rotantes com intenso campo magnético. Para os
pulsares conhecidos até o momento, os periodos destes pulsos variam dentro de um
intervalo que vai de 1,4 ms até 11 s [84], [85] [86, 88|, 89], sendo que o seu valor médio é
de 0,7 s [68]. Estas pulsagoes tém origem na emissdao de um feixe de radiacao eletro-
magnética, tipicamente na freqiiéncia do radio, como efeito do movimento de rotacao
estelar, que transforma a energia cinética de rotagdo em energia eletromagnética.

Eixo Magnético

Campo Magnético

Feixe de Radio

N

Figura 2.3: Estrelas de néutrons sao freqiientemente vistas como pulsares, isto é, corpos
celestes compactos em rotacao que emitem jatos altamente focados que apontam para
a Terra em intervalos regulares. Para explicar esse comportamento, os astrénomos
adotam a analogia de um farol, como mostrado na figura. Créditos da figura: Scientific
American.

Os pulsares sao caracterizados, também, por possuirem um intenso campo mag-
nético superficial que pode atingir valores da ordem de ~ 10 Gauss, os chamados
magnetares. A elevada velocidade angular de rotagdo dos pulsares combinada com o
seu intenso campo magnético fazem com que seja originado préoximo a sua superfi-
cie um também intenso campo elétrico, da ordem de ~ 10'? V/em™! [84]. Particulas
carregadas elétricamente sao, entao, aceleradas por efeito destes intensos campos ele-
tromagnéticos até atingirem energias ultrarelativisticas, desencadeando uma avalanche
de pares elétron-positron e feixes de radiacao eletromagnética. A dinamica do campo
magnético dos pulsares e o mecanismo responsavel pela emissao do feixe de radiacgao
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eletromagnética sao, ainda, um topico de intensa investigacao. Apesar disto, as predi-
¢oes de um modelo de pulsar em que o feixe de radiagdo emana dos polos magnéticos
para o exterior, com a direcao de emissao de radiacao paralela ao eixo magnético do
pulsar, sdo corroboradas pelas propriedades observadas [90].

Um modelo de pulsar muito difundido na literatura é o modelo do farol. Segundo
o modelo, um feixe de radiacao eletromagnética é emitido ao longo do seu eixo magné-
tico, constituindo assim um cone, conhecido como cone de emissao de luz, com origem
no pélo magnético do pulsar. Este cone de emissao de luz possui uma largura angular
de aproximadamente ~ 10° [6§]. Ainda segundo o modelo, existindo uma separacao
angular entre o eixo de rotacao da estrela e o seu eixo magnético, o comportamento
da emissividade da estrela sera analogo ao de um farol. E quando o pulsar “ilumi-
nar”, com o seu cone de emissao de luz, a Terra, se observara uma fonte de radiagao
eletromagnética pulsante. As freqiiéncias que aparecem nestes pulsos podem estar na
faixa de radio, do 6tico, dos raios-X e dos raios-vy. O pulsar do Caranguejo, por exem-
plo, emite radiacdo em uma grande faixa de freqiiéncias do espectro eletromagnético,
extendendo-se desde a frequiéncia do radio até a do 6tico e da freqiiéncia dos raios-X
até a dos raios-y. No entanto, a maioria dos pulsares emite na faixa de freqiiéncias do
radio, como ja foi dito.

Apesar do periodo de pulsagao de um pulsar ser muito estavel, este periodo de
rotacao nao é constante no tempo, pois os pulsares perdem energia ou por radiagao
do tipo dipolo magnético (radiacao eletromagnética de freqiéncia igual a da rotacao
da estrela), pelo “vento” de particulas elétricamente carregadas, resultando, assim, em
uma gradual diminuicao da energia rotacional da estrela e aumentando, conseqiiente-
mente, o seu periodo de rotacdo, ou por ondas gravitacionais (para sistemas binérios
proximos entre si). Medindo-se o periodo do pulsar, P, e a sua varia¢ao temporal, P,
pode-se determinar a chamada idade caracteristica ou idade dipolar do pulsa, Te, POT
meio de

—_— P .
2P

e da mesma forma podemos determinar a intensidade do campo magnético superficial

Te

(2.13)

do pulsar por meio de
B=3,2x10"(PP)"V2 G, (2.14)

supondo-se, apenas, radiagdo do tipo de um dipolo magnético (ver, por exemplo, as
referéncias [68), [84], 85]).

Pode-se distinguir duas populagoes de pulsares [68], os “normais” ou “convencio-
nais”, com periodos rotacionais tipicos de P ~ 1 s, e os pulsares de milisegundo, com
periodos menores do que P < 20 ms. Os pulsares normais sao formados no processo

XA idade caracteristica de um pulsar representa o limite superior de sua idade verdadeira, e é
baseado na suposicdo, para sua determinacdo, que o pulsar nasce com freqiéncia rotacional infinita
e que a perda de energia do pulsar é devida exclusivamente a emissao de radiacao do tipo dipolo
magnético (ndo incluindo-se portanto a emissdo de particulas).
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de explosao de uma supernova do tipo II, onde o caroco de ferro de uma estrela super-
gigante colapsa. Os pulsares de milisegundo adquirem seus curtos periodos rotacionais
em um processo onde um pulsar velho encontra uma estrela companheira e neste pro-
cesso uma parte da massa e do momentum angular da companheira sao transferidos
para o pulsar. O pulsar entao sofre uma aceleragao angular (spin-up acceleration), dimi-
nuindo assim o seu periodo rotacional. Os pulsares sdo observados geralmente isolados,
mas ha casos em que constituem sistemas binarios com outros corpos: anas brancas,
estrelas de néutrons e estrelas com alta e baixa massa. Dependendo da natureza destes
sistemas binarios, eles recebem diferentes nomes, como por exemplo: sistemas bindrios
de raios-X, binarios de raios-y e binarios repetidores de raios-y suave.

Apos a descoberta do primeiro pulsar por J.B. Burnell e A. Hewish, dois outros
pulsares foram identificados, o pulsar do Caranguejo, descoberto por D.H. Staelin e
E.C. Reifenstein [91] em 1968 e, no mesmo ano, o pulsar de Vela descoberto por M.I.
Large, A.F. Vaughan e B.Y. Mills [92]. Ambos foram identificados no interior de
remanescentes de supernovas, respectivamente, a nebulosa do Caranguejo e a de Vela.
Ambos tinham um periodo de rotagdo muito menor do que o primeiro pulsar observado.
Os periodos correspondentes, de 33 ms e 89 ms, foram decisivos para identificar os
pulsares como estrelas de néutrons ao invés de anas brancas.

A descoberta do primeiro pulsar em um sistema binarid que revelou possuir uma
estrela companheira nao visivel, foi realizada por Russell Alan Hulse e Joseph Hooton
Taylor Jr [93], no Observatério de Arecibo, localizado em Porto Rico. O seu periodo
orbital é de ~8 horas. O avanco do seu periastron é de 4,2° por ano, que pode ser
comparado com o de Merctrio que é de 43" por século. Este sistema representa uma das
evidéncias observadas de emissao de radiagdo gravitacional cujo efeito é o de amortecer
o movimento orbital do pulsar. Esta descoberta valeu o prémio Nobel de Fisica para
R. A. Hulse e J. H. Taylor no ano de 1993, por abrir novas possibilidades no estudo da
gravitagao.

Em 1982 o primeiro pulsar de milisegundos, PSR 1937421, foi observado por Donald
Campbell Backer, Shrinivas Ramchandra Kulkarni, Carl Heiles, Margaret Newell Davis
e William Miller Goss[94]. Este pulsar possui um periodo de 1,56ms. Em 2005 ocor-
reu a confirmacgao da observacao do pulsar com o menor periodo de rotagao conhecido,
1,40ms (716H z), localizado no aglomerado denominado Terzan 5 e denominado PSR
J1748-2446ad pela equipe de Jason Wouter Timo Hessels [86, 86]; este pulsar possui
uma estrela companheira que orbita em seu entorno a cada 26 horas e que passa siste-
maticamente & frente do pulsar, eclipsando-o por aproximadamente ~ 40 % do tempo
orbital. Diversos pulsares foram detectadas nos aglomerado Terzan 5, M28, NGC 6440
e NGC6441. Adicionalmente a estes, outros treze foram descobertos no aglomerado
NGC 1851[87].

Na figura[2.4] o termo estrelas de néutron dupla identifica estrelas que orbitam uma

xii A abreviatura PSR significa pulsating source of radio, PSR 1913416, onde 1921421 representa
coordenadas celestes.
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em torno da outra. Estas estrelas sao geradas em uma explosao de supernova e, ao
emitirem ondas gravitacionais, perdem energia, podendo, eventualmente, fundirem-se e
formar uma estrela de néutrons ou um buraco negro. Pulsares reciclados (inclue todos
os pulsares de milisegundos (MSP)) formam um sistema bindrio estrela de néutrons-
estrela companheira, de forma que a estrela de néutrons acreta matéria proveniente
da estrela companheira. Essa acrecao, faz com que a estrela de néutrons aumente sua
rotacao. Intermitentes ¢ uma classe de sistema bindrios composto por uma estrela
de néutrons e uma estrela da sequencia principal. Além da doacdo de matéria da
companheira a estrela de néutrons, esta tltima emite pulsos rapido e periddicos de
raios-x. Os pulsares lentos possuem um periodo longo com uma estrela companheira
massiva, — provavelmente com a mesma massa de seu nascimento.

As estrelas de néutrons nascem como vimos do colapso de estrelas com massas de
aproximadamente 8M;. No entanto, torna-se dificil associar o local de nascimento
dos pulsares pois os mesmos sao observados se deslocando com grandes velocidades,
tipicamente ~ 450Km/s podendo chegar a 1200km/s, em relagdo ao seu lugar de
nascimento. Conseqiilentemente, pulsares velhos estdao muito afastados do seu lugar
de origem. A causa desta grande velocidade é é causada pelo natal kick por queima
de C fora do centro. Outra questao é que os remanescentes de supernovas velhos
desaparecem, em uma escala de tempo da ordem de 10* a 10° anos. Isto dificulta o
estabelecimento de uma conexao precisa entre os pulsares e as supernovas.
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Figura 2.4: Massas de estrelas de néutrons de radio pulsares em sistemas bindrios
(estrelas duplas de néutrons, estrela de néutron e anas branca) [95].

2.7 Estrelas Compactas: férmula semi-empirica de

massa
Na astrofisica e na astronomia, o termo objeto compacto refere-se em geral a anas
brancas, estrelas de néutrons, outras estrelas densas exdticas e buracos negros, apesar
destes serem na verdade, devido as suas caracteristicas topologicas, remanescentes de
estrelas. A maioria das estrelas compactas correspondem aos pontos finais da evolugao
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estelar e, portanto, sdo muitas vezes referidas como remanescentes estelares, cujas
caracteristicas dependem crucialmente das propriedades e da massa da estrela original
antes de sua formacdao. O termo estrela compacta é freqilentemente usado quando a
natureza exata de uma estrela nao é conhecida, mas as evidéncias sugerem que ela
é muito massiva e tem um raio pequeno, implicando assim sua insercao em uma das
categorias mencionadas acima.

O raio tipico de uma estrela de néutrons é de aproximadamente 10 km, e a sua
massa gravitacional é comparavel, como dito, a 1,4 My, onde My ~ 1,989 x 103kg é
a massa do Sol. Pelo fato que a interacao forte, — responsavel pelas interacoes entre
os hadrons (barions e mésons) que compoem o sistema —, devido ao seu curto alcance,
nao gerar um estado ligado hadronico, a presenca da interacao gravitacional é essencial
para dar origem a estrutura da estrela; estes sistemas sao denominados também de
auto-gravitantes. A partir das medigoes de radio-pulsares em sistemas binarios, pode-
se deduzir que as massas dos objetos compactos considerados neste texto se encontram
no intervalo entre (0,77 — 2,35) M.

A temperatura da superficie das estrelas de néutrons, por outro lado, é em geral
menor do que 10°/K um ano apés a sua formacadf™} No estado inicial do estdgio evo-
lutivo da estrela, o processo de resfriamento ocorre por meio da emissao de neutrinos
(URCA ou URCA modificado), enquanto nos estagios posteriores o esfriamento é de-
vido & emissdo de fotons a partir da superficie da estrela [96]. Nao se pode excluir,
contudo, a contribuicao de processos exdticos de esfriamento oriundos da condensagao
de pions, kdons, ou axions ou na formagao de um nucleo de quarks. Os mecanismos de
resfriamento serdo detalhados no capitulo 6.

Ao considerar os pulsares conhecidos, os periodos determinadas se encontram na
faixa entre milisegundos até segundos. Quanto as intensidades de campo magnético,
seus valores sdo tipicamente da ordem de 10'? Gauss para os pulsares ditos comuns,

com periodo de rotagao 7 ~ 1s e variagao temporal do periodo de rotacao da ordem de

dr —15.
E ~ 10 5

10*° Gauss e 10? Gauss. Pulsares com intensidades de campo magnético superficial da

os valores de intensidade de campo magnético dos pulsares variam entre

ordem de 10'® Gauss sdo denominados Magnetares.

A principal conjectura a respeito da origem do campo magnético de uma estrela de
néutrons ¢ baseada na concepg¢do de que o seu interior consiste de um ntcleo denso,
formado basicamente por néutrons e um nimero relativamente bem menor de prétons
supercondutores. A baixas temperaturas, a presenca dos protons supercondutores,
combinada com a alta velocidade de rotacdo da estrela, produziria um efeito dinamo,
semelhante ao efeito responsavel pela origem do campo magnético da Terra. Ao redor
do nucleo da estrela encontra-se um manto de néutrons, seguido por uma camada
de ntcleos de ferro e elétrons livres. Por outro lado, & medida em que a estrela vai

XA energia térmica de uma estrela de néutrons neste etapa de sua vida evolutiva é menor do que a
energia de excitacdo nuclear; e é por tal razao que sao consideradas, do ponto de vista nuclear, como
estrelas a temperatura nula, como visto anteriormente.
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perdendo energia, a matéria estelar é progressivamente comprimida em dire¢ao ao seu
centro, tornando este sistema de muitos corpos cada vez mais denso. E quanto mais a
matéria da estrela se move em direcdo ao seu centro, mais rapidamente ela giraf™ A
outra conjectura é a conservacao do campo inicial.

Uma estrela de néutrons, de maneira geral possui um campo magnético de intensi-
dade fraca comparativamente ao de um pulsar. Mas quando o nicleo de uma estrela é
comprimido até tornar-se um pulsar, o seu campo magnético também sofre compres-
sdo, e com isso as linhas de campo magnético ficam mais densag™} Dessa forma, a
compressao da matéria torna o campo magnético estelar muito intenso. E esse intenso
campo magnético, combinado com a alta velocidade de rotacao estelar, passa a pro-
duzir, de acordo com a Lei de Biot-Savart, intensas correntes elétricas na superficie
da estrela. Os protons e os elétrons que apresentem os menores valores de energia de
ligacao a regiao superficial da estrela fluem entao pelas linhas de campo magnético, até
os polos norte e sul estelares. O eixo eletromagnético da estrela de néutrons, como dito
anteriormente, ndo estd necessariamente alinhado ao eixo de rotagdo. Quando o nao
alinhamento acontece, um pulsar se origina. Em sintese, algumas fontes de radiacao
eletromagnética sao, além do efeito farol,

o Raios gamma e raios x a partir de efeitos termais provenientes da superficie da
estrela; nao termais devido a aceleragao das particulas pelo forte campo magné-
tico;

o Emissdo no 6tico (visivel) ou no infravermelho, as quais sdo produzidas pelo
aquecimento da matéria que compoe o disco de acrecao da estrela, ou por radiacao
sincroton devido as particulas de alta energia na magnetosfera.

Em ocorrendo o desalinhamento entre o eixo magnético e o de rotagao, a estrela
emite grandes quantidades de radiacao pelos pélos, radiagao esta que varre diferentes
diregoes no espacgo. Essa radiacido recebe o nome de pulso, como vimos, pois chega a
Terra como uma série de pulsos eletromagnéticos: dai a origem do nome pulsar. A
luz emitida pelos pulsares no espectro visivel é tao reduzida que dificilmente é possivel
observa-la a olho ni. Somente os radiotelescopios podem detectar a intensa energia
que eles emitem.

Tem sido observado ademais, nos pulsares, um abrupto aumento do periodo de
rotacao da estrela, seguido por um relaxamento desse movimento; este fenémeno é cha-
mado, utilizando-se a nomenclatura inglesa, de glitch. O relaxamento desse movimento
é causado pela liberagao repentina das tensoes na crosta estelar. Outra possivel causa
seriam terremotos na crosta estelar. Com o surgimento das rachaduras e deslocamen-
tos, o momento angular da estrela é transferido para a crosta, resultando numa breve
aceleragao desta. Outra possibilidade surge das linhas de vértices (andlogo a pequenos

XV A ocorréncia deste fendmeno estd relacionada com a lei de conservacdo de momentum angular.
*VEste fené6meno por sua vez ocorre devido a conservagao do fluxo magnético.
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redemoinhos) quantizadas. A influéncia das forgas de desaceleragao, dissipagao e fixa-
¢ao destas linhas também pode ser responsavel pelos glitches. Como ja mencionamos
no paragrafo, as propriedades da matéria a escalas nucleares sao governadas pelas in-
teragoes fortes, isto é, CDQ. A altas densidades (~ 2 densidade de saturacao), a CDQ
prediz uma fase de transicdo barionica da matéria para um estado onde os hadrons sao
derretidos nas suas particulas constituintes, os quarks. Nessa fase exotica, o plasma
de quarks e glions é formado, e estes se encontram livres. Nesse contexto, temos um
modelo alternativo a estrelas de néutrons, as estrelas hibridas. Essas possuem o ntcleo
de matéria quarks, enquanto a crosta é formada por matéria hadronica.

A origem de estrelas de néutrons em sistemas binarios, e de processos de acrecao,
especula-se, poderia se dar no caso em que uma estrela supernova ocorresse nestes
sistemas; neste caso, a estrela companheira da supernova poderia sofrer danos em suas
camadas superficiais durante o processo explosivo que originou a segunda, e mesmo
assim continuar sua vida evolutiva. Com isso, uma estrela de néutrons seria formada
proximo a outra estrela. Quando esta outra estrela evoluir para uma gigante vermelha,
o seu gas poderia espiralar em direcao a estrela de néutrons, sendo tragado pela mesma,
formando um espesso disco ao redor dela; tal disco é chamado de disco de acre¢ao. O
atrito que existe entre camadas de gas nas érbitas ao longo do disco de acrecao leva a
perda de seu momentum angular e a um movimento de queda das particulas do gas,
em uma trajetoria espiral, em direcdo a superficie da estrela de néutrons; sua energia
gravitacional original é entao convertida em energia térmica no interior do disco de
acre¢ao. Na parte interna do disco de acregao, a energia gravitacional é liberada com
maior intensidade, atingindo uma temperatura média de milhdes de graus e gerando
uma intensa fonte de energia e de radiacao nessa regidao. A pressao interna na estrela de
néutrons pode sofrer entao um grande aumento se o gas for transferido em quantidades
relativamente altas do disco de acrecao para a estrela de néutrons; dessa forma, a
energia fica acumulada e, eventualmente, o gas é expulso da estrela de néutrons, fazendo
por queima nuclear com que surjam fortes correntes de gas em sua érbita.

E importante considerarmos ainda uma outra possibilidade em termos de composi-
¢ao interna, que alterando o momentum de inércia estelar, poderia originar o fenémeno
denominado de glitch: nos referimos ao fenémeno da superfuidez. Pode-se conjecturar
que, em sendo a casca externa de uma estrela de néutrons sélida e composta de nicleos
pesados, que formam uma rede Coulombiana num mar de elétrons degenerados, uma
vez que a pressao e a densidade aumentam no sentido de fora para dentro da estrela,
existe a tendéncia de que parte dos néutrons, por meio de processos beta inversos, cap-
turem elétrons. Adicionalmente, os néutrons apresentam a tendéncia para se soltar dos
nucleos, de forma que o sistema assim formado é composto por nicleos ricos em néu-
trons num mar de Fermi de néutrons, prétons e elétrons. Com o aumento de densidade,
os nucleos se dissociam constituindo um liquido, ou seja, um sistema de Fermi degene-
rado de néutrons, superfluido, e uma fracao de protons e elétrons. Quando a densidade
baridnica se torna um multiplo inteiro da densidade nuclear comum, 2,8 x 10 g cm ™3,
espera-se ademais o aparecimento de composi¢oes ditas exdticas como, por exemplo,
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hiperons, condensagao de Bose-Einstein de pions ou kdons, ou matéria desconfinada de
quarks.

Por fim, é importante salientar que uma estrela estranha é um tipo hipotético de
estrela exdtica, composta de matéria estranha. As teorias que descrevem a possibilidade
de formacao de matéria estranha partem do pressuposto de que esta fase da matéria
de quarks, ultra-densa, se originaria no interior de estrelas de néutrons muito massivas.
De forma similar ao que ocorreria na formagao de uma estrela de quarks, quando a
matéria degenerada de néutrons que compoe a estrela de mesmo nome sofre suficiente
pressao gravitacional, tal que ocorra a diluicdo dos néutrons originais em termos de
seus constituintes fundamentais, o sistema formaria uma sopa de quarks e glions; e
a medida em que esta pressao gravitacional cresca ainda mais, alguns dos quarks wup
e down trasformar-se-iam em quarks estranhos, strange (na nomenclatura inglesa). A
estrela transforma-se-ia entdo em uma estrela estranha, similarmente a um hddron
gigante, composto por quantidades proporcionais ou exatamente iguais dos quarks u, d
e s~ depende do modelo de matéria estranha. Tal estrela torna-se entao primordialmente
ligada pela forca forte nuclear, de curto alcance, embora evidentemente, componentes
gravitacionais estejam ainda presentes. E importante também ressaltar que a matéria
estranha é candidata a descrever a composicao da matéria escura predita em distintas
teorias cosmologicas.

2.7.1 Férmula semi-empirica de massa de Weisziacker

A energia de ligacao de uma estrela de néutrons é devida, fundamentalmente, ao
balanco delicado entre a forga atrativa da gravidade, as componentes repulsivas da
forca nuclear e a pressao quantum-mecéanica de degenerescéncia. Neste sentido, a forga
nuclear, embora sendo a forga fisica de maior intensidade, isoladamente nao poderia
produzir a ligacao de uma estrela de néutrons por meio das componentes atrativas da
interagao forte devido ao seu carater de curto alcance (da ordem de poucos Fermi). A
forca gravitacional, embora de menor intensidade do que a forca forte nuclear, tem longo
alcance e é composta ademais somente por componentes atrativas atuando em sistemas
massivos, diferentemente da forga nuclear que apresenta componentes atrativas (de mais
longo alcance, ~ 1 — 2 fermi) e repulsivas (de mais curto alcance, < 0,4 fermi). As
estimativas da energia por nicleon devido a forga da gravidade em estrelas de néutrons
resultam em valores para a energia gravitacional estelar da ordem de 160 MeV /A (A
¢ o numero de massa) enquanto a energia de ligacdo nuclear por nicleon na matéria
nuclear é uma ordem de grandeza menor, ou seja, aproximadamente igual a 16 MeV /A.

Assim, as componentes repulsivas da forga nuclear ainda sao insuficientes para sus-
tentar a enorme pressao gravitacional em uma estrela de néutrons; porém, quando
combinada com a pressao quantum mecanica de degenerescéncia, descrita em uma ver-
sao mais simples, como veremos mais adiante, pelo modelo do gas de Fermi relativistico,
pode produzir o equilibrio estelar. O calculo acima considera uma estimativa média,
na regiao de mais longo alcance da forga nuclear.

H& outro aspecto relevante na diferenciacdo do papel destas forcas ao se analisar
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a estabilidade de uma estrela de néutrons. A compressao gravitacional em estrelas de
néutrons produz, como vimos, uma espécie de empacotamento dos nicleons de forma
que somente as componentes repulsivas da interacao nuclear, de mais curto alcance
sdo, nestas condigoes, realmente relevantes para a estabilidade estelar, em contrapo-
sicao a contribuicao das componentes atrativas de mais longo alcance da interagao
forte. Evidentemente, o empacotamento dos niicleos origina também uma pressao de
degenerescéncia que atua ademais, como discutido anteriormente, juntamente com as
componentes repulsivas da interagao forte nuclear, em contraposicao a compressao gra-
vitacional.

Como citado anteriormente, mesmo quando consideramos o caso limite, idealizado,
de uma estrela composta por matéria nuclear incompressivel, portanto, com densidade
uniforme, a estrutura das equacoes de Tolman-Oppenheimer-Volkoff impoe um limite
em sua massa, acima da qual ocorreria colapso gravitacional. Utilizando-se o jargao
tipico da area, uma equacao de estado é dita mais rigida em contraposicao a outra menos
rigida ou, de maneira equivalente menos suave ou entao, mais rigida. Por exemplo, uma
equacao de estado, A, é mais rigida do que outra, B, se a pressao interna associada a A,
para qualquer valor de densidade, for maior do que a pressao interna correspondente
a B. Evidentemente, quando consideramos duas estrelas de néutrons, A e B, cujas
estruturas sejam descritas respectivamente pelas equagoes de estado A e B, a equagao
de estado da estrela A corresponde a uma maior pressdo interna em comparacao a
pressao interna da estrela B, para qualquer valor de densidade. Dotada de uma maior
pressao interna, a estrela A pode suportar uma maior compressao gravitacional do que
a estrela B e portanto a primeira deve ter uma massa maior do que a segunda, uma vez
que a intensidade da forga gravitacional estda diretamente associada a massa estelar.
Utilizando-se novamente o jargao tipico da area, dizemos que a estrela A pode suportar
uma massa maior do que B.

Mencionamos a seguir dois casos extremos de predicdo das massas de estrelas de
néutrons. O primeiro corresponde a equacao de estado do modelo HDQ-I, que sera visto
mais adiante neste capitulo, que combina o maior grau de rigidez com a obediéncia ao
Principio da Causalidade, como vimos, matematicamente caracterizado pela expressao

& [ (2.15)

c Oe
O valor correspondente da massa limite obtida é 3M. O segundo caso se refere a mais
suave equagao de estado, que ¢ obtida a partir do modelo do gas de Fermi livre composto
por protons, néutrons e elétrons, em equilibrio, caso este que também serd apresentado
neste capitulo. Neste caso, os efeitos quantum mecanicos de degenerescéncia fornecem
a pressao que sustenta a compressao gravitacional. O valor da massa limite obtida
neste caso ¢ igual a 0,7Ms. O que se espera entdo ¢ que os casos mais realisticos,
que consideram aspectos fisicos mais complexos, tanto no que se refere a composi¢ao
quanto a contribuicao da forca forte nuclear, levem a valores intermediarios entre estes
dois limites, tendo em vista que a densidade central de uma estrela de néutrons, que
corresponde a massa maxima, ¢ tao alta que as componentes de curto alcance da
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interacao forte devem predominar sobre as componentes de longo alcance.

E sabendo assim que a massa limite de uma estrela de néutrons depende do grau
de rigidez da correspondente equagao de estado, uma pergunta se impoe: quais sao os
aspectos fisicos que contribuem para que uma equacao de estado apresente maior ou
menor grau de rigidez?

Neste sentido, embora existam outros aspectos a serem considerados, as compo-
nentes repulsivas da interacao forte nuclear representam, como vimos, um elemento
essencial na determinacio da rigidez de uma equacdo de estado nuclear. E importante
salientar que a maior rigidez de uma equacao de estado implica, como anteriormente sa-
lientado, em uma maior massa de uma seqiiéncia de estrelas de néutrons. E, portanto,
apesar de seu carater microscopico, a interagao nuclear contribui de maneira importante
na composicao de uma das grandezas macroscopicas mais importantes destes objetos
estelares, sua massa.

A energia de ligacdo por nicleon para a maior parte dos niicleos encontrados na
tabela peridédica encontra-se em torno de 7-8 MeV. Este resultado, combinado com o
dado anteriormente apresentado da energia de ligacao por nicleon da matéria nuclear
(16 MeV/A), demonstra que a energia de ligagdo depende fracamente do nimero de
massa atomico A. Por esta razao, férmulas semi-empiricas de massa, tém sido de-
senvolvidas, com o intuito de descrever a energia de ligagao ou, equivalentemente, a
massa nuclear, bem como outras propriedades, de uma ampla gama de ntucleos da ta-
bela periddica, por meio de formulagoes simples que dependam de poucos parametros.
A formulacao correspondente mais conhecida é a chamada férmula semi-empirica de
massa de Weiszacker [97]. E como o préprio nome sugere, essa formula¢do combina
fundamentagao tedrica com predigoes de natureza empirica. A base tedrica da formu-
lacao é o conhecido modelo da gota liquida do qual origina-se a maior parte dos termos
e as estimativas dos valores dos coeficientes que a compoem. A féormula de Weiszéc-
ker fornece uma boa aproximacao para os valores das massas e da energia de ligagao
nucleares, além de outros efeitos, mas nao explica, por exemplo, o aparecimento dos ni-
meros magicos e do desdobramento spin-6rbita de energia, bem como outros aspectos,
de natureza mais complexa da estrutura nuclear.

Na expressao que define a féormula de Weiszacker, a energia de ligacao de um niicleo
com Z prétons e N néutrons é determinada por meio de

B(Z,N) = avA — agA*® —acZ(Z — 1)A7V3 —a,(Z — N)?A™' —6(Z,N), (2.16)
sendo os seguintes os pardmetros livres da férmula (a serem determinados fenomeno-
logicamente): ay, termo de volume; ag, termo de superficie; ac, termo Coulombiano;
ay, termo de assimetria e §, termo de pareamento.

Utilizando-se a definigdo da energia de ligacao nuclear, B(Z, N), de um nicleo com
massa M (Z, N)

M(Z,N)=ZM,+ NM, —B(Z,N), (2.17)

onde M, e M, representam as massas dos prétons e dos néutrons, podemos expressar
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a férmula semi-empirica na forma (considerando c=1)
M(Z,N) = ZMy+NM, —ayA+asA*+acZ(Z—1)A" Y3 4a (A—22)2 A" +6(Z, N) .
(2.18)
O significado fisico dos distintos termos desta expressao pode ser sintetizado no que
segue. Os dois primeiros termos descrevem o fato de que a massa nuclear consiste,
primordialmente, da soma das massas de seus constituintes, os protons e os néutrons.
Evidentemente, os termos adicionais da féormula semi-empirica devem caracterizar cor-
regoes as predigoes tedricas dos termos precedentes, corregoes estas devidas aos efeitos
quantum-dinamicos da estrutura nuclear e das caracteristicas proprias das particulas
envolvidas.

A explicacao da presenca do terceiro termo da féormula, ay A, conhecido como termo
de volume, é baseada na observagdo de que a densidade nuclear (p = A/V'), em uma
primeira aproximacao, é praticamente independente do ntmero de massa, A. Isto
indicaria que a densidade nuclear obedece a relagado aproximada

A
P=y constante , (2.19)

que leva a V' ~ A. Ao considerarmos, por simplicidade, um ntcleo esférico de raio
~ . 3

R, entao seu volume seria dado por V = 4”3R .

anterior, que expressa o fato da densidade nuclear ser aproximadamente constante,

Combinando-se esta equagdo com a

obtem-se a relagdo a seguir para o raio nuclear em funcao do nimero de massa A:

A 47 R3
W )1 ~ constante — R ~ rgAY3 (2.20)

p=7~A(
em que ro € uma grandeza que independe de A. Neste contexto, o niicleo comportar-se-

Vv

ia como um gas incompressivel de particulas nucleares. O termo ay caracteriza assim
o fato de que, quanto maior o nimero de particulas no sistema, maior o nimero de
interagoes (ligagoes) possiveis entre elas e, conseqiientemente, maior o valor da energia
de ligacao do sistem. E uma vez que o nimero de particulas do sistema é aproxima-
damente proporcional ao volume nuclear, a contribui¢ao deste termo é proporcional a
A. Por outro lado, como visto anteriormente, quanto maior o valor absoluto da energia
de ligacao nuclear, menor a massa do sistema. Por esta razao, este termo aparece com
o sinal negativo na férmula semi-empirica.

A contribuicdo seguinte, dada pelo termo de superficie, indica que os nucleons
situados na superficie do nicleo apresentam uma contribuicdo menos relevante para a
energia de ligagdao nuclear, sendo esta reducao parametrizada pelo termo de superficie
agA?*? (a érea superficial nuclear S obedece a relacio S ~ A%3). Isto porque, um

*Vif} importante ressaltar que, se cada ntcleon interagisse com cada um dos demais ntcleons do
sistema, este termo deveria depender de A na forma A(A — 1), ou seja deveria ser proporcional ao
numero de pares de nucleons do sistema. Ao adotar-se a expressdo para o termo de volume na forma
ay A, é feita a suposigdo, fenomenologicamente observada, de que a forga nuclear apresenta carater
de saturagdo, o que implica que cada ntcleon interage somente com seus mais proximos vizinhos. E
também importante observar que o carater de saturacao independe do fato da forca forte nuclear ser
considerada uma forca de curto alcance. Isto porque a regido que define o volume de saturacéo nuclear
tem dimensoes menores do que aquele que corresponde a regiao que caracteriza o alcance da forca
nuclear.
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nucleon situado na superficie nuclear interage, na média, com uma quantidade menor
de niicleons do que outro localizado na parte mais interna do nucleo.

Entao segue-se o quinto termo, que caracteriza a presenca da repulsao coulombiana
entre os prétons nucleares, que também reduz a energia de ligacdo, ocasionando com
isto a elevacao da massa nuclear, contribuicio esta parametrizada pelo termo Coulom-
biand™ apZ(Z — 1)A~V/3.

A contribuicdo do termo seguinte indica um efeito puramente quantum mecanico:
de que o sistema nuclear é tanto mais estavel quanto mais proximo estiver da situagao
perfeitamente simétrica em termos do nimero de particulas, isto é, N = Z. Este
termo, parametrizado na forma a4 (A—22)>A~1, é conhecido como termo de assimetria,
e sua origem tem como base o Principio de Exclusao de Pauli, que estabelece, como
vimos anteriormente, que dois férmions nao podem ocupar simultaneamente os mesmos
estados quanticos, ou dito de outra forma, ter os mesmo niimeros quanticos: n (nimero
quéntico principal), | (nimero quantico azimutal), ml (nimero quantico magnético) e
ms (nimero quéntico de spin). Assim, segundo o Principio de Pauli, & medida em
que nucleons sao adicionados a um sistema nuclear, estas particulas devem ocupar os
estados de energia nao ocupados por outras. Os distintos niveis de energia em um
nucleo vao sendo assim ocupados progressivamente, a medida em que cresce o niimero
de ntcleons, dos estados nucleares caracterizados por valores mais baixos de energia
aqueles com valores mais altos. Protons e néutrons, sendo tipos diferentes de particulas,
ocupam distintos estados quanticos de energia, tal que se pode identificar distintas
estruturas de niveis de energia, uma para os prétons, £,, e outra para os néutrons, F,,.
No caso em que houver uma quantidade significativamente maior de néutrons do que
de protons em um nicleo, alguns dos néutrons ocuparao estados de energia mais altos
do que os niveis de energia disponiveis aos protons. Assim, se pudermos transformar
alguns dos néutrons em protons, transferindo as particulas correspondentes do sistema
de niveis F,, para a configuragao de niveis £}, a energia fundamental do sistema sofreria
expressivo decréscimo. Esta é entdo a origem do termo de assimetria.

E por fim, o ultimo termo, d, denominado de termo de pareamento, que caracteriza
a observacao empirica de que um sistema par de prétons ou néutrons é mais estavel do
que um sistema composto por quantidades impares destas particulas. Esta observagao
empirica parametriza os efeitos do acoplamento spin-6rbita nuclear. Devido ao Princi-
pio de Exclusao de Pauli, os estados orbitais de energia sao minimizados no caso em
que o numero de prétons com spin up for igual ao nimero de prétons com spin down.
O mesmo raciocinio é valido para os néutrons. Por fim, é importante salientar que
uma férmula semi-empirica, pela sua prépria concepcao, onde predominam aspectos
de natureza mais universal, descreve apenas comportamentos médios de determinadas
grandezas nucleares. Neste sentido, seria de se esperar a ocorréncia, e assim tem sido,
de desvios sistematicos importantes em suas predi¢oes. Ainda assim, a férmula semi-

*VI'E) importante notar, neste caso, que o termo Coulombiano é proporcional ao nimero de pares de
prétons do sistema nuclear, Z(Z — 1).
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empirica de massa tem seu lugar assegurado no estudo de caracteristicas globais da
matéria nuclear pela sua simplicidade formal aliada ao fato de possibilitar avaliagoes
preliminares de grandezas nucleares relevantes. Evidentemente, a determinacao mais
precisa destas grandezas torna necessaria a adog¢ao de modelos mais consistentes, tanto
do ponto de vista formal quanto fenomenolégic.

Uma outra grandeza relevante para caracterizar a rigidez ou suavidade de uma
equacao de estado da matéria nuclear ¢ o médulo de compressibilidade, definido na
forma K[37]:

2
K = de—Q = , (2.21)
d&* \p ) | ipr
que caracteriza a resisténcia do sistema nuclear a uma compressao externa de carater
uniforme.

Evidentemente, uma melhor compreensao da natureza da compressibilidade nuclear
de uma estrela de néutrons pressupoe o entendimento dos pontos de contacto entre os
modelos que descrevem propriedades de niicleos finitos e o conceito de matéria nuclear.
Isto porque, como veremos a seguir, o conceito de matéria nuclear é um conceito abs-
trato construido a partir de uma situacao limite imposta a modelos de nicleos finitos.
Neste sentido, torna-se importante lembrar inicialmente que, desprezando-se efeitos de
auto-interagao, a energia coulombiana de um sistema de protons e néutrons confinados
em um nucleo esférico, incompressivel , de raio R, uniformemente carregado, é dada

por
3Z2(Z—-1)e* 3Z(Z—1)é?
Lt =y S (2.22)

Ao se comparar esta expressao com o termo de volume que representa a contribuicao

preponderante dentre as correcoes devidas a energia de ligagdo apresentadas na férmula
semi-empirica de massa, o limite de estabilidade nuclear deve satisfazer a desigualdade

3Z(Z —1)e?
W < 15,68 MeV . (2.23)
Utilizando-se o valor experimental rq = 1,07 fm, obtemos, desta condicao
Z(Z —1)
—an < 25. (2.24)

Este resultado foi o motivador da criagdo de um modelo que descreve um sistema hipo-
tético, a assim denominada matéria nuclear, que corresponde a considerar-se o limite
A — oo na férmula semi-empirica de massa. Assim, matéria nuclear refere-se a um
sistema hipotético que contempla uma quantidade infinita de ntcleons — néutrons e
prétons — em que somente a interagao nuclear esta presente, sendo portanto a in-
teracdo coulombiana ’desligada’ no limite A — oo (o termo coulombiano da férmula
semi-empirica de massa é nulo neste limite). Ademais, as massas dos néutrons e dos
protons tornam-se, nestas condigoes, idénticas, de acordo com as predigoes da Eletro-
dindmica Quantica em que a carga é o fator responsavel pela diferenca de massa destas

*ilMajores detalhes sobre a férmula semi-empirica de massa podem ser encontrados na Ref.[98] e
valores dos pardmetros da férmula semi-empirica podem ser encontrados, por exemplo, na Ref. [99).
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particulas. E como citamos anteriormente na introducao deste trabalho, os cientistas
representam as estrelas de néutrons como compostas, fundamentalmente, por porgoes
macroscopicas da matéria nuclear assimétrica e infinita, designagdo associada a essa
concepcao idealizada de sistemas de muitos barions interagentes. Apesar de aparente-
mente inusitado, o termo infinito se aplica, na pratica, bastante bem a uma estrela de
néutrons, j4 que estes sistemas contém cerca de 10%® barions.

Utilizando-se o modelo da gota liquida, pode-se escrever, de maneira similar a for-
mula semi-empirica de massa, uma formulacao, também de carater semi-empirico, para
a compressibilidade de sistemas nucleares finitos na forma

K=K,+KA'?+KZ(Z-1)A"3 + K,(Z - N)?, (2.25)
onde o significado dos termos é similar ao caso da féormula semi-empirica de massa,
levando-se em conta, nesta expressao, que o termo de superficie, K,A~'/3, caracteriza
a resisténcia do sistema nuclear finito a tensao superficial. No limite em que A — o0, a
formulagdo semi-empirica de compressibilidade possibilita, similarmente ao que ocorre
com a férmula semi-empirica de massa, a descricao de propriedades globais estaticas da
matéria nuclear. No caso em que consideramos, em uma primeira abordagem, a des-
crigdo de propriedades de um ntcleo finito com densidade constante (incompressivel),
a resisténcia deste nicleo a compressao externa seria infinita. O mesmo aconteceria
no caso de adotarmos, como uma primeira aproximacao na descricao de propriedades
globais de estrelas de néutrons, um sistema com densidade barionica ou densidade de
energia constante. Evidentemente, casos "realisticos'correspondem a sistemas nucleares
com graus finitos de compressibilidade.

E para visualizarmos, ainda que de forma sintetizada, algumas das principais predi-
¢oes tedricas com vistas a descricao de propriedades da matéria nuclear e de estrelas de
néutrons, apresentamos a seguir o modelo de gas de Fermi, o qual descreve a dindmica
de sistemas nucleares de muitos corpos com aplicagoes a estrelas de néutrons.

2.8 Modelo do Gas de Fermi para Estrelas de Néu-

trons

Consideramos, nesta se¢do, um modelo simples de estrelas de néutrons, o modelo
de géas de Fermi ideal, supondo a estrela composta apenas por néutrons (n), prétons
(p) e elétrons (e). Apesar de sua simplicidade, este modelo possibilita a ilustragao de
varios aspectos estruturais importantes destes objetos estelares.

A Relatividade Especial representa o referencial tedrico para a descri¢cao da equacao
de estado do modelo de gas de Fermi idea]™ Neste modelo, cada uma das particulas
do sistema (n,p,e) contribui para a composi¢do da densidade de energia total €, da
pressao p e da densidade baridnica p de acordo com as seguintes expressoes:

*x() modelo de gés de Fermi define as propriedades de um sistema de férmions néo interagentes em
um pogo de potencial infinito.
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_ e 2.2 77
g = 277(2 0 kQ—l-m,k’ dk,

1 vy [hra k> 9
N Y T
b 3272 Jo /k2 + m?
= [z (2.26)
pl - 27T2 0 I .

em que ¢ = n,p, e, kp; representa os momenta de Fermi de cada uma das particulas e
~ denota o grau de degenerescéncia, em funcao dos estados de momenta lineares, do
sistema. E importante salientar porém, que a suposi¢ao de que o sistema em foco pode
ser descrito por um modelo de gas degenerado, ¢ valida apenas a baixas temperaturas;
essa suposicao se aplica bastante bem para um estrela de néutrons tendo em vista que,
do ponto de vista das escalas nucleares, uma estrela de néutrons pode ser considerada
fria (Tostrera ~ [10° - 10°] K), embora seja a estrela ainda quente em relacio a tempe-
ratura da radiacdo cosmica de fundo de aproximadamente 3K. E importante também
ressaltar que as expressoes da densidade de energia e da pressao interna do gas acima
apresentadas obedecem a Primeira Lei da Termodindmica

; <6>
2
p=pr -], (2.27)
dp \p
conferindo ao modelo, apesar de sua simplicidade, consisténcia termodindmica. Ade-
mais, tendo em vista que o conhecimento da equagao de estado (EoS) do gas permite

a predicao tedrica de propriedades globais estaticas da estrela bem como aspectos que
configuram sua evolugdo, ao integrar-se as expressoes acima para a equacao de estado

encontramos
€& = 817'('2 [/M kp (2 k?% +m3) +m; In szl]ﬂm 1 :
1 9 2 4 | i T KR
Pi = 513 lﬂikp,i (2k%; —3m;) 4+ 3m; hl’rm ] :
pi = 37T’2 , (i=n,p, e, (2.28)

onde p; = \/k%,; +m; caracteriza a energia de Fermi de cada uma das particulas do
sistema. Deste modo, obtivemos a EoS do modelo em foco na forma de uma equacao
paramétrica que relaciona a pressao e a densidade de energia do gas:

p(p) = p(e(p)). (2.29)
Procedemos a seguir a minimizacao da densidade de energia total do gas; este proce-
dimento permite a obtencao de uma propriedade muito importante, o seu equilibrio

quimico
E(Pns Pps pe) = €(pn) +€(p) +e(pe) , (2.30)
para uma dada densidade baridnica total fixa
p(n,p,€) = pn+ pp+ pe. (2.31)

A condigao de neutralidade de carga elétrica do gas pode ser expressa em termos das
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densidades dos prétons e elétrons na forma

Pp = Pe- (2.32)
Essas condi¢oes podem ser tecnicamente implementadas no formalismo por meio do
método de multiplicadores de Lagrange, como veremos a seguir, que consiste, em uma
primeira etapa, em definir-se uma funcdo, que incorpora as expressoes acima multipli-
cadas por coeficientes a serem determinados, no caso representados pelos simbolos « e

B,

E(pn, pp, pe) = €(pns Pps pe) + &Py Pps Pe) — P — Pp) + B(pe — pp) ; (2.33)
em uma segunda etapa do procedimento, impomos a esta func¢do, para variagoes ar-

bitrarias das densidades envolvendo os trés tipos de particulas do sistema, a condicao

adicional:
oF B oF B OF B

dpn  Opp  Op.
E da expressao de densidade de energia obtemos
Oe  Oe Ok
N 2 ) — ) 2.35

Combinando-se essas equacoes com a fungio de Lagrange F(pn, pp, pe), & etapa se-

(2.34)

guinte do procedimento permite expressarmos os coeficientes « e 3 (multiplicadores de
Lagrange) em termos dos potenciais quimicos das particulas do sistema:

a = \/k?%—l—m%E/,Lm

at+pf = JkE+mi=p,,
-8 = VE2+mi=p.. (2.36)

Ao eliminarmos destas equagoes os multiplicadores de Lagrange o e 3, concluimos que

Hp = Hn — He, (2-37)
portanto, que o sistema obedece a condi¢ao de neutralidade de carga elétrica. De ma-
neira subjacente a esta condi¢ao, o preenchimento dos niveis de energia das particulas
do sistema ¢ realizado de maneira consistente com a condi¢ao de equilibrio termodina-
mico e estatistico, correspondendo portanto a sua energia total a um estado de minima.
Estas condigoes implicam que energia adicional nao pode ser extraida do gas por meio
de um processo em que um néutron sofra decaimento beta ou por meio de um processo
em que um proton sofra decaimento beta inverso.

E importante ressaltar que no estudo da evolugao de estrelas de néutrons, quando
nos referimos ao equilibrio termodinamico estelar, consideramos que a estrela é carac-
terizada por um unico valor de temperatura; nos referimos portanto ao conceito de
temperatura global e supomos que tanto as particulas massivas quanto aquelas nao-
massivas da estrela (fétons e neutrinos) tenham idénticos valores de temperatura. Esta
suposicao nao é estritamente correta, na medida em que diferentes camadas estelares
apresentam temperaturas distintas, sendo as temperaturas das camadas mais internas
mais expressivas do que aquelas das mais externas. Esta suposicao apresenta no en-
tanto, na pratica, expressivo grau de validade na medida em que o livre caminho médio
dos fétons na matéria estelar, A¢, ¢ muito menor do que o espacamento tipico das regioes
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onde ocorre variagoes expressivas da temperatura estelar, Ay << Testreta/|0n Testrelal-

2.9 Conclusoes

Neste capitulo, abordamos conceitos essenciais para o entendimento dos capitulos
subsequentes. A saber, matéria nuclear infinita, estdgios evolutivos de estrelas com-
pactas, densidade tipica de anas brancas e sua relacao com a densidade de estrelas
de néutrons, luminosidade de estrelas e suas respectivas temperaturas superficiais, a
dependéncia do campo magnético em termos do periodo e sua variacdo temporal; os
diferentes sistemas compactos bindrios observados e suas respectivas massas e, por fim,
o modelo de Gés de Fermi. No capitulo seguinte, usaremos o modelo de Gés de Fermi
bem como o modelo efetivo hadrodindmico quantico I para determinar a sequéncia
estelar proveniente de solugoes das equagoes TOV [63] [64].



Capitulo 3

Equacoes de Estado de Hadrons

3.1 Introducao

Neste capitulo apresentamos o modelo do gés ideal de férmions livres e uma breve
revisao do modelo efetivo com graus de liberdade hadronicos. Mais expecificamente,
abordamos o modelo relativistico da hadrodindmica quéantica em sua versao original,
conhecido como HDQ-I [100} 10T} 102], Do ponto de vista tedrico, a cromodindmica
quantica (CDQ) deveria, em principio, fornecer a descrigdo mais adequada e consistente
da complexa composicao hadronica das estrelas de néutrons bem como da composigao
da matéria de quarks e glions em sua regidao mais interna. No entanto, como é bem
sabido, o comportamento nao linear em graus extremos da CDQ quando consideramos
particularmente escalas de energias hadronicas inibe a realizacao de cédlculos formais
exatos devido a natureza nao pertubativa. Essa limitacao tem levado os tedricos a
buscar descrigoes fenomenologicas efetivas da estrutura da matéria nuclear no dominio
de altas densidades como, por exemplo, a abordagem desenvolvida por J.D. Walecka,
a hadrodindmica quéantica (HDQ) [100, 10T].

3.2 Modelos Efetivos para a Matéria Nuclear

A Hadrodindmica Quéantica (HDQ) é uma teoria quantica de campos relativisticos
baseada em uma densidade Lagrangiana local com acoplamentos entre os nucleons e
mésons dos tipos escalar-isoscalar atrativo o e vetorial-isoescalar repulsivo w desempe-
nhando o papel de graus de liberdade mesonicos efetivos de campo médio relevantes.
Este modelo fornece uma estrutura tedrica consistente para descrever propriedades es-
taticas globais de sistema de muitos corpos sob a a¢do da interagao forte e em condigoes
extremas de pressao e densidade como aquelas encontradas em estrelas de néutrons e
pulsares.

Uma abordagem alternativa, o modelo nao linear de J. Boguta ¢ A.R. Bodmer [103]
foi desenvolvido para aprimorar a descricdo de algumas das propriedades estaticas da
matéria nuclear, mais precisamente, a massa efetiva do nucleon, M*, e o mdédulo de
compressao da matéria nuclear simétrica, K. Por meio da introducao, na formula-
¢ao lagrangeana da teoria, de termos escalares de auto-interacao de ordens cubica e
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quartica, o modelo tem dois parametros adicionais que permitem e fornecem flexibili-
dade suficiente para reproduzir, na densidade de saturagao, valores atualmente aceitos
para o modulo de compressao da matéria nuclear simétrica e para a massa efetiva do
ntcleon [103].

Algumas das desvantagens do modelo de Walecka sao que os valores obtidos para
a massa efetiva do nicleon a altas densidades sdo muito reduzidos enquanto os va-
lores para a incompressibilidade nuclear no limite de saturagao sao muito elevados
quando comparados aos resultados experimentais. Para evitar este problema, Zimanyi
e Moszkowski (ZM) [104], baseados no modelo relativistico da teoria de grupos SU(6),
introduziram um acoplamento alternativo entre o méson escalar e o niicleon na forma
de um acoplamento derivativo escalar e adicionalmente um acoplamento entre os mé-
sons escalares e vetoriais. Ainda que a inclusao desses acoplamentos torne o modelo
ZM nao renormalizavel, sua aplicacao a descricio de propriedades estaticas da maté-
ria nuclear, usando a aproximacgao semi-classica de Thomas-Fermi, que é equivalente
a aproximacgao do campo médio quantico, possibilita o aprimoramento descritivo da
massa efetiva do nicleon, da densidade de energia e da incompressibilidade nucleares,
entre outras propriedades relevantes.

As teorias de Walecka, Boguta-Bodmer e Zimanyi e Moszkowski sdo conhecidas
também como teorias efetivas, ja que a influéncia do meio e dos graus de liberdade mais
elementares de um sistema de muitos corpos nucleares estd embutida nas constantes de
acoplamento dos modelos.

Destaca-se neste sentido o formalismo lagrangiano fenomenolégico com acoplamen-
tos méson-barion nao lineares conhecido como Modelo Derivativo Fenomenologico com
Acoplamento Ajustavel [105], 106, 107, 108 T09]. A densidade lagrangiana do modelo
descreve um sistema de oito barions (B = p,n, A, X7, X% ¥ =7 =Y) acoplados a trés
mésons (o, w, o) e dois 1éptons (e, 1) e novas constantes de acoplamento que correspon-
dem a um reescalonamento dos termos padrao de acoplamentos escalares, vetoriais e
isovetoriais.

Este modelos citados apresentam uma estrutura relativistica de campo médio onde
os nucleons interagem entre si trocando mésons escalares, vetoriais, isoescalares e isove-
toriais de natureza virtual, sem considerar explicitamente graus de liberdade de quarks
e glions, e simulando componentes mesdnicas atrativas de longo alcance (dentro do
dominio de ~ 107'%m), e componentes repulsivas de curto alcance da forca nuclear.
O tratamento é linearizado através da utilizacdo da referida aproximacao de campo
médio, na qual os campos mesonicos sao tratados como constantes, ou seja, leva-se em
conta apenas seus valores classicos.

No que segue abordamos o modelo ¢ —w da hadrodinamica quantica QHD-I de Wa-
lecka, um dos modelos mais utilizados na descricao da matéria nuclear, com aplicagoes
a fisica nuclear e na descrigao de estrelas de néutrons. E nos referimos por simplicidade
aos campos dos mésons o e w, que descrevem respectivamente os aspectos atrativos e
repulsivos da interagao forte nuclear, como mésons escalares e vetoriais, omitindo por-
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tanto sua caracteristica isoescalar Comu. Para uma perspectiva sobre o presente e o
futuro das teorias efetivas ver a Ref [102].

3.3 Modelo HDQ-I

John Dirk Walecka propés na metade dos anos setentaI00} [T0T} 110, T11] uma teo-
ria covariante de Lorentz da matéria nuclear que descreve a interacao entre os nicleons
e dois campos mesonicos, os mésons escalar-isoscalar atrativo o e vetorial-isoescalar
repulsivo w (teoria o — w). A teoria de Walecka, embora nao sendo uma teoria fun-
damental, visto que é formulada em termos de campos hadronicos efetivos, os barions
e 0s mésons, mostra-se particularmente conveniente para descrever propriedades glo-
bais estaticas da matéria nuclear, particularmente no regime de campo médio, em que
os aspectos descritivos locais da interagao forte mostram-se menos relevantes, sendo
portanto suprimidos.

A fenomenologia nuclear indica que as componentes mais expressivas da amplitude
de espalhamento nticleon-ntcleon, observadas em uma andlise invariante de Lorentz,
sao devidas as contribuigoes de mésons escalares e vetoriais neutros. No limite estatico
em que se considera fontes baridnicas infinitamente pesadas, estes acoplamentos dao
origem a interagao nucleon-niicleon efetiva de Yukawa [101]:

—MayT

g, e ™"

2
gy €

V - Jv _
(r) 4 r 4T r

(3.1)
Escolhas apropriadas das constantes de acoplamento, gs e g,, € das massas, mg € Mm,,
associadas respectivamente aos mésons escalar e vetorial, possibilitam a descricao, ao
menos no que se refere ao enfoque qualitativo, de algumas das principais caracteristicas
da interacdo nucleon-nticleon. A teoria também é automaticamente causal enquanto
suas constantes de acoplamento podem ser algebricamente relacionadas as propriedades
de volume da matéria nuclear. Dessa forma a teoria pode ser firmemente ancorada no
conhecimento que temos sobre: (1) causalidade, (2) estabilidade microscopica (principio
de Le Chatelier, dp/dp > 0), (3)propriedades de saturacdo da matéria nuclear, e, no
caso de considerarmos graus de liberdade de quarks, (4) nas propriedades de liberdade
assintotica de quarks a altas densidades.

O termo de interacao do Lagrangeano do modelo HDQ-I, £ . corresponde a um

int?
escalar de Lorentz com o campo do méson escalar, o(z), acoplado & densidade escalar
baridnica, ¢ (z)y(z), e o campo do méson vetorial, w,(z), a corrente quadrivetorial

bari6nica, 1(x)y*1(x), por meio de contragao quadrivetorial, sendo definido na forma

L. = 9,0@)P(@)Y(r) — g, ¢ (x)w,()y"d(z), (3.2)

Na fisica de particulas, o termo isoescalar refere-se & transformacdo escalar de uma particula ou
campo sob o grupo SU(2) de isospin. Estados isoescalares sdo do tipo singleto, descrevendo por-
tanto estados de isospin total zero e onde a terceira componente de isospin também ¢é igual a zero,
sendo assim muito parecidos com um estado singleto correspondente a uma adi¢do de spin de 2 par-
ticulas fermidnica. Mésons que tém todos os nimeros quanticos iguais a zero, sdo conhecidos como
isoescalares.
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onde x = z# = (t,x,y,2). A escolha de sinais de ambos os termos é arbitraria e feita
de forma que os valores médios dos campos correspondam a niimeros positivos.
Adicionando o lagrangeano livre das particulas do sistema:

Liivre = 1@(1:)(2'%8“ — M)¢(I) - ;(@La(x)(?“a(x) — m(,202(x))

1 5 1
— ) (@) + S (@) (), (3.3)
com o lagrangeano de interagao ob’iemos o lagrangeano total no Modelo de Walecka:
Lw = () (in,0" — M)y(z) + 5(@0(;5)3“0(9;) —m,0’(v)) (3.4)

T2 FP (@) 4 Sm ()0 () + 0,0 ()0 (z) — 0,0, (" ().
Nestas expressoes, 1)(x) representa o campo dos nicleons de massa M, o(z) denota o
campo do méson escalar-isoescalar de massa m,, w"(x) o campo do méson vetorial-
isoescalar de massa m,, e F*(x) = O*w” (x)—0"w"(x) o tensor totalmente antisimétrico,
que descreve a energia cinética do méson w*(zx).

3.3.1 Equacoes de movimento

As equagbes de movimento dos campos acima considerados sao derivadas do Prin-
cipio de Minima Agao (Principio de Hamilton)
6/£dt:5/£ 0 200 iy o (3.5)
Oz,
onde ¢ representa uma variavel de campo, £ a densidade lagrangeana para o campo
q(x,t), e t e x definem variaveis de integracao em hiper-superficies associadas ao hiper-
volume V. O campo ¢(x,t) é a quantidade variada no Principio de Hamilton de acordo
com q(x,t) — q(x,t)+e(x,t) considerando-se condigdes de contorno fisicas apropriadas
para €.
As equacoes de Euler-Lagrange, obtidas a partir da aplicacdo deste principio a
densidade lagrangeana, sdo expressas na forma]
0 oL oc
Dk [3(5% /31‘“)] C Oq

onde as variaveis ¢; representam coordenadas generalizadas (coordenadas funcionais) da

0, (3.6)

teoria de campos e, quando considerada a densidade lagrangeana (3.4]), correspondem,
respectivamente, a

¢ = (Wi 059 = P'y0)
Aplicando a este lagrangiano as equagoes de Euler-Lagrange encontramos as seguin-
tes equagOes para 0s campos o, w e :

(0,0 +m2)o(x) = g (@) (x), (3.7)
que representa uma equacao do tipo de Klein-Gordon para o campo do méson escalar
o(z) com uma fonte escalar de Lorentz, a densidade escalar baridnica 1 (x)v(z);

0o B (x) +miw” () = gup(x)y"(2) (3.8)
que denota uma equagao na forma da equacao de Proca massiva (que é a forma rela-

"Estas equagdes sdo covariantes se £ for uma densidade escalar de Lorentz.
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tivistica da equacao de Maxwell porém com "fétons"massivos), para o campo vetorial
w”(x), contendo uma fonte vetorial de Lorentz representada pela corrente barionica
conservada BY = ¥(x)y ¥ (x);

(100" + g (@) = (M = goor(a)) Juo() =0, (3.9)
que representa uma equagao (modificada) de Dirac para o campo baridnico 1 com
acoplamento minimo escalar-vetorial.

3.3.2 Conservacao da corrente barionica

A corrente quadrivetorial baridnica, definida como

Bt(z) = () b(a). (3.10)
é conservada no modelo HDQ-I e, como veremos, em outros modelos do tipo HDQ
considerados nesta tese.

A equacao do campo complexo conjugado hermitiano @(m) pode ser obtida dire-
tamente da eq. ou por meio da aplicacao das equagoes de Euler-Lagrange a
densidade lagrangeana do modelo, considerando-se que o operador J,, atue a esquerda
dos campos dos nicleons. Considerando g =

&(iw“%u + Mm* + gw’y“wu) =0. (3.11)
A conservacao da corrente quadrivetorial baridnica em sua versao completa pode ser
entao estabelecida:

0, B" = |yt (5; + E)w =0. (3.12)

Combinando-se esta lei de conservacao com a equagao (3.9)) e o cardter de antissimetria
do tensor F),,(x), obtemos

() = 0, (3.13)

que representa a lei de conservagao do campo do méson vetorial-isovetorial massivo
w*(z) e pode ser identificada com o calibre de Lorentz.

No que segue, por simplicidade formal, utilizamos esporadicamente, quando abso-
lutamente necessario por motivos de clarificacdo, a dependéncia espago-temporal das
fungoes e campos considerados.

3.3.3 Tensor energia-momentum

Na mecanica de sistemas continuos, o tensor energia-momentum é definido na forma

0q; oL
T, =— 14
=k o) -

onde g,, representa o tensor métrico e indices repetidos indicam somas com respeito

as coordenadas generalizadas. As equacoes de Euler-Lagrange asseguram que o tensor
T, é conservado, satisfazendo portanto

0
T, =0"T,,=0; (3.15)

oz,
resulta entao, desta expressao, que o quadrivetor

P, = / Ty, (3.16)
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é uma constante de movimento. Considerando-se um fluido ideal uniforme, o tensor
energia-momentum observado deve ter a forma
(Thw) = (e +p) wutt” = P G (3.17)
onde ¢ é a densidade de energia do sistema, p a pressao e u é o quadrivetor velocidade
do fluido, que apresenta as seguintes propriedades ui =1 e (em repouso) u, = (1, 0).
A abordagem que adotaremos neste trabalho, que considera um modelo cuja apa-
réncia ¢ a de um fluido ideal, sera justificada pela simplificacao formal que a apro-
ximagao de campo médio possibilita, como veremos a seguir. Neste caso, o tensor
energia-momentum ¢é semelhante ao de um gas de Fermi ideal, embora com as massas
e os momenta lineares dos nucleons reescalonados. Adicionalmente, nesta aproximagao
ocorrem apenas termos diagonais na formulagao lagrangeana, o que é um indicador da
auséncia de efeitos dissipativos como cisalhamento, viscosidade e de compressao viscosa.
Podemos entao proceder a identificacao
g = <T00> s (318)
para a densidade de energia e

p=7 (T , (3.19)

_1
3

para a pressao interna do sistema.

3.3.4 Aproximacao de campo médio

As trés equagbes diferenciais nao-lineares acopladas (3.7)), (3.8) e (3.9) sdo clara-

mente nao lineares. Portanto, suas solugoes tornam-se viaveis apenas por meio de
procedimentos numéricos [48, 89, [10T], 110, ITI]. As constantes de acoplamento g, e
Ju, sa0 determinadas de modo que os modelos efetivos descrevam propriedades globais
estaticas de sistemas nucleares na densidade de saturagao. Neste procedimento, estas
constantes adquirem valores maiores do que a unidade, indicando que métodos pertur-
bativos nao sao aplicaveis, a priori, aos formalismos em foco. Isto porque, na medida
em que a interagao é expressa em termos de uma série nao-convergente, a sequéncia de
suas somas parciais nao tende a um valor limite. Assim sendo, as somas parciais da
série nao se tornam cada vez mais proximas de um dado niimero quando o nimero de
seus termos aumenta.

A aproximacao de campo médio, por sua vez, quando aplicada a formalismos la-
grangeanos efetivos que descrevem sistemas nucleares de muitos corpos, torna-se tanto
mais valida a medida em que cresce a densidade do sistem.

No que segue considerarmos por simplicidade um sistema uniforme de B barions
confinados em um sistema nuclear modelado como uma cairza de volume V, — pois
o formato do confinamento ndo se mostra relevante. A medida em que a densidade
barionica do sistema cresce, também cresce de maneira proporcional a intensidade das
fontes dos mésons escalares e vetoriais, caracterizadas respectivamente pela densidade

"E importante ressaltar que do ponto de vista nuclear, estrelas de néutrons devem ser descritas por
uma matéria nuclear caracterizada por altas densidades e baixas temperaturas.
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escalar e pela corrente quadrivetorial baridnica, cujas expressoes aparecem no lado di-
reito das equacoes e (3.§). E, & medida em que as amplitudes dos termos de fonte
tornam-se muito expressivos comparativamente as variacoes (flutuagoes) temporais e
espaciais dos campos dos mésons, devido a ocorréncia de densidades altas como aquelas
encontradas em estrelas de néutrons e pulsares, atingimos o dominio de validade da
aproximagcao de campo médio. Ou seja, neste dominio de validade, as amplitudes das
variacoes (flutuagoes) temporais e espaciais dos campos dos mésons tornam-se progres-
sivamente, com o aumento da densidade baridonica, muito menos relevantes do que as
amplitudes, dadas pelos valores esperados quanticos da densidade escalar e da corrente
quadrivetorial baridénicas podendo aquelas serem desconsideradas (desprezadas).

Para um sistema estatico e uniforme as quantidades oy e wy, que representa os
valores dos campos médios, tornam-se entao, em altas densidades, grandezas descritas
por valores constantes quando referidas no espaco—tempo e, portanto, independentes de
x,. Sao porém quantidades ainda dependentes da densidade baridnica do sistema. De
outra feita, invaridncia rotacional implica que o valor esperado do operador de campo do
méson isoescalar vetorial, por sua vez, (w(x)), desaparece. Os valores constantes deste
mésons constituem entao, no jargao tipico da area, o que denominamos de condensados
mesonicos.

A aproximacao de campo médio permite entdo a incorporagdo, nas massas e nas
energias dos barions, das propriedades dinamicas do sistema de muitos corpos, de um
modo tal que os graus de liberdade responsaveis por parte expressiva desses efeitos di-
namicos possam ser tratados como constantes, quando consideramos o espaco—tempo,
embora nao sejam constantes no espaco reciproco de energia e momentum linear.

Isto faz com que as equagdes dinamicas do modelo apresentem uma estrutura si-
milar a do modelo do gas de Fermi ideal, embora o tratamento no caso idealizado
seja fundamentalmente distinto do caso que consideramos, na medida em que nesse,
diferentemente daquele, a interagao forte se faz presente.

A aproximacao de campo médio pode ser sintetizada na seguinte forma. Quando
a densidade baridnica da matéria nuclear aumenta ao ponto de atingir densidades
da ordem de grandeza daquelas encontradas em estrelas de néutrons e pulsares, o
numero de quanta trocados entre os barions cresce de maneira tal que as flutuagoes
quanticas dos campos mesonicos podem ser desprezadas: essas particulas comportam-
se entao como se fossem campos classicos. Os barions, por sua vez, propagam-se como
se fossem particulas livres, independentes das demais, embora interagindo por meio de
um campo médio comum a todos os nicleons. Com isto, o problema de muitos corpos
reduz-se a um problema de um corpo sob a influéncia de um potencial efetivo. No
modelo utilizado, as particulas reais sao os barions, enquanto os mésons sao particulas
virtuais, e isso implica na inexisténcia de correntes mesonicas. Por isso, os campos dos
mésons nao sao quantizados, sendo entao substituidos como vimos por campos médios,
que nao dependem dos graus de liberdade do espaco-tempo, mas sao dependentes da
densidade barionica.

Ao descrever a matéria nuclear estatica uniforme no seu estado fundamental, subs-
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tituimos os campos dos mésons por seus valores médios, o — (o), e w, — (w,). Estes
valores sao computados nas equacoes acima com as fontes de corrente dos bérions
determinadas considerando o estado fundamental da matéria nuclear. Na matéria es-
tatica e uniforme as fontes de corrente ¥t e ¢¥y#¢) sdao independentes de z,. Como
consequéncia, as equagodes de Euler-Lagrange ficam reduzidas a uma forma simples:

my(o) = go{Uu); (3.20)
mZ(w) = gu(Yy"Y); (3.21)
(100" + i) = (M = galo)) )¥ = 0. (3.22)
Podemos escrever entao a equacao de Dirac na formas:
(a - k+ M) ¥k, A) = [e(k) — guwo] ¥(k, ), (3.23)

onde « e [ representam as matrizes spin de Pauli. Desta expressao, vemos que o campo
condensado vetorial wy desloca a energia (ou frequéncia) das solugbes enquanto que o
campo condensado escalar oy desloca a massa dos nucleons

M* = M — g,00, (3.24)
obtendo-se entao a equacao de autovalores
e(k) = e (k) = gowo £ VE2 + M*2 = gowo £ E*(k). (3.25)
Os espinores correspondentes sao:
(@ k+BM)UK,N) = [ (k) = guwo]U(k,N) = E*(k)U(k, \) ; (3.26)
e
(o k— M)V (KN = —[e (k) = gowo]V(k, \) = E*(E)V (k, \). (3.27)

Destas equagoes resulta, ao multiplicarmos a esquerda por (3 e pelo espinor adjunto
Y, e apos multiplicarmos as equacoes adjuntas correspondentes a direita por [ e pelo
espinor 1 e adicionarmos entao as equacgoes resultante:

MUk, MU (K, \) = E*(k)U (k, \)U(k, \) ; (3.28)

MV NV (k) = —E*(k)V(k,\)V(k,\). (3.29)
A solugao geral da equagdo linear (modificada) de Dirac é dada pela expressao:
w Z {Ak/\ k )\ ik-x—ie(t) (k) t + BT V(k,)\) e—ik~x—ie(*)(k)t] ] (330)

Na aprox1ma(;ao de campo médio (ACM), a densidade lagrangeana tem a forma:

- 1 1
Lacy = <Wu8" — guwy’wo — M*) Y — §m2 o? + 2m2 Wy . (3.31)
Assim, a tnica varidavel de campo que resta nas equacoes é . O tensor energia-

momentum adquire entao a forma:
oY  9Lacm
dxr O(OY/dx,,)

(T;,LI/)ACM = _gMVEACM +

1
= wa)/,u Vw (mQWg - 2m20-2>gp,y . (332)

Por meio da combinagao desta expressao com e , a densidade de energia

VOs espinores sdo normalizados na forma U'(k, \)U(k, \') = VT(k,\)V(k,\) = §yn , seguindo a
convenc¢ao de Bjorken e Drell [I12]
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e a pressao interna do sistema podem ser expressas, respectivamente, na forma
1 1
e =l (—z’a -V +08M*+ gwwo)w - imiwg + 5m302 : (3.33)
Lol . Lo o 1 55
p= §¢ (—za . V)@/} + M — 5Me0” (3.34)

estas equacgoes caracterizam no modelo a equacao de estado para a matéria nuclear.

3.3.5 Formulacao Hamiltoniana

No processo de quantizacao do sistema de equacoes, em uma analogia com a meca-
nica classica, definimos o momentum conjugado a 1 como:

Iy = ——-. 3.35
"= 5o o) 339

Utilizando-se o lagrangeano (|3.31)) obtemos entao:
IT = if(x). (3.36)

Ao definir o momentum canénico, II, na expressao acima, consideramos a seguir um sis-
tema quantico substituindo-se as varidveis dindmicas 1(x, t) e II(x, t) em cada ponto do
espago-tempo por operadores Hermitianos que satisfazem as relacoes de anticomutagao

{ta(x), My (x')} = 10250 (x — x'), (3.37)
{tha(x), 5 (x)} = 605 (x — x'). (3.38)

Obtemos ademais relagoes similares a estas para as amplitudes de modo normal ao
utilizarmos a equacao geral de particula livre e sua conjugada['}

{Ain, Al } = 61400,y = {Bin, Bl 1 (3.39)
(&
{Air, By} =0={A},,B,}. (3.40)

As propriedades dessas relagdes de anticomutagdo nos permitem transpor a formu-
lacao para o ambiente da segunda quantizagao interpretando estas amplitudes como
operadores caracteristicos de criacdo e de aniquilagcdo de particulas.
Podemos entao determinar o Hamiltoniano do sistema por meio do tensor de
energia-momentum ja que podemos defini-lo como:
ﬁ:/ d*x{Tyo) :/ dPre. (3.41)
v 1%

Utilizando-se a condicao de normalizagao e ortogonalidade dos espinores de Dirac, e a

VE importante notar que estas suposi¢oes implicam que estamos considerando que os campos 1[)
podem ser tratados, nesta formulagao, como campos livres. Os campos hadronicos na realidade ndo sdo
livres. Esta denominacao, livres, se refere ao fato de que, na aproximacao de campo médio os campos
mesdnicos, como vimos, ndo tenham dependéncia espago-temporal, se comportando como constantes
neste dominio. Isto faz com que as solugbes da equagao de Dirac para os campos hadroénicos nao
contenham termos equivalentes a potenciais (os campos mesonicos) dependentes do espago-tempo.
Entretanto, quando consideramos o espaco de fase de densidade barinica, os campos mesonicos, e
portanto os termos equivalentes a potenciais, apresentem variagoes. Em suma, no espaco de fase de
densidade bari6nica, os hddrons nao sao livres.
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identidade 1
V ‘/V d?’xei(k_k/)'x = (5kk’ 5 (342)

e substituindo a densidade de energia £ na expressao do Hamiltoniano do sistema,
obtemos: 1
H=> Vk*+ M+ (ALAAk,\ — Bk,\BIT{A) + gowo B — 3 V (m2ws —m2o®). (3.43)
K\

No calculo do niimero barioénico do sistema devemos levar em conta algumas con-
sideracoes adicionais. Um aspecto importante é que as medidas de quantidades fisicas
de sistemas nucleares sao realizadas em relagdo ao vacuo. Isto significa dizer que o
numero bariénico medido deve ser identificado com a diferenca entre a densidade de
probabilidade associada as solugoes das equagoes dinamicas dos barions no estado de
muitos corpos interagentes considerado e o seu valor esperado no estado de vacuo. Isto
deve ser feito para que sejam levados em conta, no tratamento formal, de maneira con-
sistente, os estados de energia negativa completamente preenchidos do mar de Dirac.
Assim, podemos escrever para o niimero baridnico:

B= [ d@ailh =3 (Apdia+ BBl = [ daldld— 06150, (3.44)
%)
onde |0) representa o estado de vacuo nao interagent. Combinando-se as expressoes
(3.39), (3.40) e (3.44) obtemos
B =Y (Al\Aw — BL,Bu) | (3.45)
%)

ou seja, esta equacao mostra que B representa a diferenca entre o ntimero de ocupacio
dos barions e o niimero de ocupac¢ao dos antibarions no sistema.

Este argumento implica em que devemos utilizar o mesmo procedimento para o
calculo da energia do sistema, subtraindo-se entao seu valor esperado do vacuo, sub-
tracao esta que deve ser realizada a densidade barionica igual a zero. Desta forma, o
Hamiltoniano efetivo do sistema tem a forma:

H—(0]H|0) = Hacn +0H , (3.46)
onde 1
Haicnr = Z V% + M*2 (AIT(/\AM + B;LABM) +gww03—§V (miw% — m§a2) , (3.47)
K\

OH = = (VR + M2 — Vi + M) . (3.48)
Ex

O termo 6 H representa a contribuicao para a energia dos estados preenchidos de energia
negativa e Hicum representa o Hamiltoniano do modelo na teoria de campo médio. E
no caso em que o Hamiltoniano é diagonal, o problema pode ser resolvido exatamente.
Do ponto de vista fisico, Haom pode ser interpretado como descrevendo a dinamica

de propagacao dos barions e antibarions em um meio condensado e uniforme de mésons
escalares e vetoriais o e w. Ao contrario do campo wy, que pode ser expresso como vimos
em termos da densidade baronica conservada, o campo escalar constante oy deve ser

Y1Ao considerarmos o vacuo ndo interagente, ndo levamos em conta, neste trabalho, efeitos de
polarizacao do vacuo.
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calculado auto-consistentemente, pelo fato de ser uma quantidade dinamica. Existem
duas maneiras de determiné-lo; ou usando a equacgao a seguir

gU’ 2 *2
g - S 9 3.49
e 70 = () m2p.(0) (3.49)

ou utilizando o argumento termodinamico de que um sistema fechado com nimero fixo
de particulas e volume constante, a temperatura zero, minimizara sua energia:

0 0 |e(pg;
—E(B,V;0) = — osio)| (3.50)
do do PB

Da equagao (3.22)), o campo dos barions representa um auto-estado de momentum
linear, pois nao ha dependéncia espago-temporal nos operadores que agem sobre ele.

—ik-x

Podemos entao escrever ¢(x) = (k)e e obter:

(b = g) = (M = ) i = . (351)
A quantidade no interior dos colchetes é uma matriz e 1) representa um espinor de
oito componentes. Introduzindo as defini¢oes:
P, = k,— guwy; (3.52)
M* = M — g,o0, (3.53)
onde M™* é a chamada massa efetiva do m'lcleo, observa-se que o campo escalar oy
atua de forma a reduzir a massa nua do nticleon.
Usando as defini¢oes acima, a equacao de Dirac para o espinor pode ser reescrita
na forma
<7MP“ - M*)¢(P) — 0. (3.54)
Procedemos entao a racionalizacao do operador de Dirac, multiplicando esta expressao
a esquerda por (v,P" + M*) e usando as propriedades algébricas das matrizes y*.
Obtemos assim

P,P* — M*?)p(P) = 0. (3.55)
(P —ar)

Py = /P2 4+ M*% (3.56)

Os correspondentes auto-valores de energia com momentum k para particulas e

Desta expressao resulta

anti-particulas sao dados por
ek) = ko(k) = E(k) + guwo;
e(k) = E(k)— guwo, (3.57)

onde

B(k) = Ry(k) = \/(k - g,w)? + (m — g,0)?. (3.58)

Definimos um potencial escalar (S) e um potencial vetorial (V) de Lorentz; o pri-

meiro determina o desvio que a massa do ntcleon sofre devido a presenca do condensado
de mésons escalares o,

S=M"— M. (3.59)

V' se refere ao desvio na energia de Fermi devido a presenca do condensado de mésons

ViiDefinimos a massa efetiva do niicleon como a massa de um nicleon livre revestida pelas compo-
nentes escalares da interacao forte que, por sua vez, refletem a presenca do sistema de muitos corpos
na matéria nuclear.
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vetoriais w:

V = ko(k) — /(k — gow)? + M**. (3.60)
De e resulta
S = —g,0, (3.61)
V = g,w. (3.62)
O valor esperado de um operador I' pode ser expresso, de maneira geral, como
(00 =Y [ s (0Tl — e (3.63)

O(z): funcdo de Heaviside, igual a 1 para > 0 e a 0 nos demais intervalos.
Supomos entao que I' representa o hamiltoniano de Dirac

FEHD:’}/()('Y‘k‘*—gw")/uwu‘i‘M*). (364)
Uma vez que ¥ é auto-estado deste operador:
(M Hpth)ies = (wwo (v k+ goyue + M*)w)k = E(k) + guwo, (3.65)

onde foi utilizada a condi¢do de normalizagao
(V") = 1. (3.66)
A derivada da equagdo (3.65) em relagdo a uma grandeza £ qualquer pode ser
expressa na forma

0Hp

S0 HoW ) = (0125 2+ () (5T (3.67)

Uma vez que (1)11))y, corresponde a um valor constante, o tltimo termo desta expressio

é nulo.
Resulta dai uma expressao para a densidade baridnica, fonte do campo wg em ([3.21)):

= (010) = 4 [ Ol — ell)] = 51, (3.65)

onde o nimero 4 representa a degenerescéncia de spin e isospin dos nucleons no caso

de matéria nuclear.

A derivada de (3.65) em relacdo a k° é

_ o
(7 ) = 55 E(K). (3.69)
Desta expressao resulta que a corrente vetorial barionica é conservada:
- B dk 0
<¢’Y ¢> = 4/ (271’)3 (WE(k)> @[M — G(k)], (3.70)
dk? dk* ,
= - J kY —
4/ — /dE(k: kF) =0, (3.71)

O valor de i é 0o mesmo em toda a superficie de Fermi; entao o valor da integral acima é

dado pela diferenca entre dois nimeros iguais, anulando-se portanto. Em consequéncia

deste resultado vemos que, da equagao , as componentes espaciais (w') do campo
w também se anulam. As equacoes e ficam entao:

e(k) = gowo + E(k); (3.72)

E(k) = \/k? + (M — g,0)2. (3.73)

A expressao para a densidade escalar p,, fonte do méson escalar o, é obtida ao
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derivarmos (3.73]) em relagao a M:

- OF(k
(VY)is = (&) (3.74)
Substituindo esta expressao em 3.63 :
M*
= (Jy) = / R (3.75)
k2 4 M+?
Equagoes ainda a serem consideradas em nosso formalismo:
wo = () 5 [ a2 (3.76)
o = (— | — —_— )
my/) w2 Jo K2 1 M2
e 9o \*
Jowo = () PB- (3.77)
my,

Destas expressoes e de ([3.72) vemos que a medida em que a densidade barionica
cresce, a componente temporal do méson vetorial aumenta o auto-valor de energia num
estado k, enquanto o méson escalar diminui este mesmo auto-valor através da reducao
da massa efetiva. Em consequéncia, na densidade de saturacdo, py = 0.15 fm =3,
aparecerd um minimo na energia de ligagdo por nicleon cujo valor é —16.0 MeV. As
constantes (¢,/my)? e (g./m.)?, parametros da teoria, sio determinadas de modo a

reproduzir estes valores.

3.3.6 Equacao de estado da matéria nuclear

O estado fundamental do Hamiltoniano anteriormente considerado é caracterizado
por estados quanticos para os quais todos os niveis da esfera de Fermi sdo completa-
mente preenchidos, ou seja, as particulas do sistema tém vetores de onda do espaco de
momentum linear que obedecem a condi¢ao k < kg (kg é o vetor de onda na superficie
de Fermi) e com degenerescéncia de spin-isospin representada por . Para a matéria
nuclear uniforme e simétrica, v = 4 e para a matéria pura de néutrons, v = 2.

A densidade barionica pode ser escrita na forma'

Y ke g
pp = (%)3/0 dk =L T (3.78)
Utilizando-se a identidade [110]:
k2 k2
Ula - kU=U"(VE24+ M2 -3M*)U = — : (3.79)

k2 + M2 E*(k)
podemos escrever as equacoes para a densidade de energia € e para a pressao p:

1 1 K
e=-miwi+-mio?+ /Fd3k\/k2+M*2, (3.80)
2 2 (2m)3 Jo
Lo o 1 5 L v /kF 3 k2
- - - ) 3.81
P=35 Mt 2m0+3(27r) 0 K21 M7 (3.81)

Percebe-se que as equacoes e descrevem um gas de Fermi relativistico de
nucleons pseudo-livres, pois a interagao nuclear modifica as suas massas e auto-energias,
isto é, M — M* e E — F*. E importante notar ademais que a densidade escalar difere
da densidade barionica pelo fator M*/E*(k) (ver expressao (3.79))) que representa o
efeito relativistico da contracao de Lorentz. As integrais acima representam a soma
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continua de todos os estados ocupados de momentum linear dos nucleons, de acordo
com o principio de exclusao de Pauli. Ainda, podemos reescrever a equacao de estado
em termos da densidade baridnica e de massa efetiva, substituindo[3.59| e |3.3.5| em [3.80)

e 3.81. Com isso,

1g.? 45 1m,’ 2 v br
S CRS N LA VR Ve / PrNE+ M2, 3.82
1g,2 5 1m,?
b= 2 miapB ) 002 (M — kQ ek (3.83)

Eliminando p de (p) e de p(p), obtemos a equagdo de estado na forma paramétrica
p = p(e). A teoria apresenta consisténcia termodinamica, pois a seguinte condigao é
satisfeita: p = p?0(g/p)/0p. Esta condicdo equivale ao Primeiro Principio da Termo-
dindmica.

Na determinacao dos parametros (¢, /mq)? € (go,/m.,)? serd 1til a expressio para o
potencial quimico em py. Da primeira lei da termodinamica:

dE =TdS — pdV + pudN, (3.84)

ou, derivando esta expressao em relacao ao volume ocupado pelo sistema e supondo
que a temperatura seja igual a zero, o potencial quimico das particulas fica dado por

_&rp (3.85)

Na densidade de saturacdo da matéria nuclear, a energia por nicleon (B/A=¢/p— M)
atinge seu minimo valor possivel, B/A = —16,0MeV, fazendo com que a pressao se
anule neste ponto (teorema de Hugenholtz-van Hove [113]). Definindo o potencial
quimico em py como i, temos

to = €o/po = BJA+ M. (3.86)
Combinando a equacao acima com p = e(kp), encontramos:

Gowo + \kpt + M** = BJA + M. (3.87)

Por sua vez, introduzindo nesta expressao a equagao para o campo wy obtemos entao:

<§’:)2 = (BJA+M — kgl + M)/ po. (3:88)

A grandeza efetiva M* da expressao acima é obtida resolvendo-se a equacgao auto-
consistente:

29k M —
M= M- (g“) 2 " g M = 909) (3.89)

my/) 72 Jo [k2 4 M2

A terceira equacao a ser considerada caracteriza pressao nula no ponto de saturacao.
De (3.81)):

2
1/(m, 1/ 9. 2 kp k:4dk
1 M- M / —0. 3.90
2<9a> ( ) 2<m ) 37T2 /1{52+M*2 ( )

As equacgoes (3.88)),(3.89) e (3.90), por sua vez, sdo fungoes de trés varidveis:
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M*,(g5/ms)? e (gu/my)?. Os valores encontradod™ para estas variaveis sio:
(9o/ms)? = 15,72fm?*  (go/mw)* = 12,02 fm?;
M*/M = 0,54; K =550 MeV; M =939 MeV . (3.91)
O modelo HDQ tem sido muito bem sucedido em descrever aspectos globais da
interacao nuclear, como por exemplo seu carater de saturacao. Entretanto, as predi¢oes
do modelo nao contemplam, como vimos anteriormente, de maneira apropriada, pelo
menos duas grandezas muito importantes na determinacao de propriedades de sistemas
nucleares de muitos corpos, a massa efetiva dos nucleons e a incompressibilidade da
matéria nuclear, uma vez que:

e o0 modelo prediz, a densidade nuclear de saturagao, o valor M* = 470 MeV para
a massa efetiva do nucleon, que nao se insere no intervalo de valores para esta
grandeza obtidos experimentalmente, 564 MeV < M* < 658 MeV;

« 0 modelo prediz, para a incompressibilidade da matéria nuclear, a densidade de
saturacao, K = 550 MeV, que também estd fora do intervalo correspondente de
valores experimentais, 200 MeV < K < 300 MeV.

Estas limitacoes do modelo foram determinantes, com vistas a sua superacao, para
que modelos alternativos fossem introduzidos, como os modelos de J. Boguta e A.R.
Bodmer [I03] e de J. Zimanyi e S.A. Moszkowski [L04] anteriormente citados. No
modelo de Boguta e Bodmer, calculos relativisticos de campo médio baseados nas for-
mulagoes de Hartree e Thomas-Fermi foram realizados para a matéria nuclear simétrica
infinita e semi-infinita. As auto-interacoes escalares de ordens cibicas e quarticas do
méson o atrativo foram entao incluidas. Estes termos de auto-interagoes, as cons-
tantes de acoplamento escalar e vetorial dos mésons, e a massa do méson escalar sao
considerados como parametros escolhidos para ajustar as propriedades empiricas da
matéria nuclear e da superficie nuclear. Ajustes aceitaveis implicam na contribuicao de
componentes expressivas dos termos de auto-interagao. O melhor ajuste da superficie
nuclear produz um coeficiente de compressibilidade de 150 50 MeV. Os resultados de
Hartree e Thomas-Fermi estdo em boa concordancia para espessuras de superficie mai-
ores. No modelo de J. Zimanyi e S.A. Moszkowski, uma formulacao de campo médio
nuclear relativistico foi desenvolvida envolvendo nucleons acoplados a campos escalares
e vetoriais efetivos. Esta formulagao difere ligeiramente do modelo usual de Walecka
na forma como o ntucleon é acoplado ao méson escalar. Os autores determinaram a
equacao de estado para a matéria nuclear simétrica a temperatura zero. O modelo,
que nao possui parametros arbitrarios, uma vez que a densidade empirica e a energia
da matéria nuclear foram ajustadas, produz um moédulo de compressao de 225 MeV e
uma massa efetiva do nicleon/massa do nicleon = 0,85.

ViliQg valores de (go /Mo )% = 11,79 e (g, /m.,)? = 8,65 encontrados em [I01] sdo referentes a B/A =
—15,75MeV e pg = 0,193 fm 3.
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3.4 Resultados

Nesta secao apresentaremos algumas caracteristicas fisicas referentes ao modelo de
g4s ideal de férmions livres e 0 modelo HDQ-I¥ A figura[3.1]apresenta o comportamento
da equagao de estado para o géas ideal de férmions livres em equilibrio beta de acordo
com as equacoes do capitulo anterior onde vemos ainda a diferenga entre o limite causal
(velocidade do som no meio igual a um) e o comportamento da equagao de estado do
gas ideal de férmions livres(npe).

Equacio de estado para o modelo do gas ideal de férmions livres
200 p=r=—r—

ALY L L
Gas ideal de férmions livres — npe
Limite causal

175
150
125
100

75 |

Pressdo [MeV/fm3 ]

50 |

25 |

0 100 200 300 400 500 600 700 800 900 1000
Densidade de energia [. MeV/ﬁn3 ]

Figura 3.1: Na figura, a linha preta continua designa o comportamento da EoS do
modelo de gés ideal constituido por néutrons, prétons e elétrons livres (npe) em funcao
da densidade de energia. A linha vermelha continua representa o correspondente limite
causal dado pela condi¢ao P = e.

Na figura [3.2 mostramos o comportamento da populagao de particulas em termos da
densidade barionica. A fracdo de néutrons com relagao a fracao de elétrons e prétons é
substancialmente maior. Devido a conservacgao da carga elétrica e do equilibrio quimico,
vemos que a fragdo de néutrons comega a diminuir gragas ao surgimento de prétons e
elétrons.

XRessaltamos, como citado anteriormente, que os modelos da hadrodindmica quéntica se valem das
propriedades da matéria nuclear simétrica em isospin para o ajuste fenomenolégico de parametros.
Dentre esses parametros, destacamos: a energia de ligacdo da matéria nuclear, a massa efetiva do
nucleon, a incompressibilidade e a energia de simetria da matéria nuclear.
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Figura 3.2: A figura mostra o comportamento da curva que descreve a populacao

relativa de particulas descrita pelo modelo do gas de Fermi ideal em fun¢ao da densidade

barionica.

A figura mostra em que ponto da densidade barionica relativa ocorre a massa
mdaxima da sequéncia estelar (py = 0,16 fm=3). Os resultados indicam um valor para

a massa maxima da sequéncia estelar de 0.7Mg,.
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Figura 3.3: A figura mostra o comportamento da curva que descreve a massa da estrela
composta por néutrons, protons e elétrons descrita por meio do modelo do gas de Fermi
ideal em funcao da densidade bari6nica relativa p/py.
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Figura 3.4: A figura mostra o comportamento da curva que descreve a relagdo massa-
raio para o modelo do gas de Fermi ideal para um sistema de néutrons, protons e
elétrons.

Por fim, para o modelo do gas de Fermi ideal, a figura [3.4] apresenta o comporta-
mento da relacao massa-raio estelar.

3.4.1 Modelo HDQ-I

Modelo Nuclear de Walecka (QHD-I)

e e R L L BRI e
s Matéria nuclear assimétrica = = - - : v ]
15 | Matéria nuclear simétrica ===+--- :

e/p —M [MeV]

Figura 3.5: A figura mostra o comportamento da curva que descreve a energia de
ligacao do modelo HDQ-I para a matéria nuclear simétrica em isospin, contendo prétons
e néutrons, e da matéria nuclear assimétrica em isospin, contendo portanto somente
néutrons em termos do vetor de onda na superficie de Fermi.
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Devido aos fatores de degenerescéncia entre a matéria nuclear simétrica e assimé-
trica, é natural esperar que a matéria nuclear assimétrica tenha uma energia de ligagao
maior, visto os fatores de degenerescéncia contribuem tanto na descricao formal da
densidade barionica quanto da massa efetiva. A figura [3.5| exibe o comportamento
das energias de ligacao no modelo HDQ-I para a matéria nuclear simétrica em isospin,
contendo portanto graus de liberdade de protons e néutrons, e para a matéria nuclear

assimétrica em isospin, contendo portanto somente néutrons.
Modelo Nuclear de Walecka (QHD-I)
T T T T
RN Matéria nuclear assimétrica = = = =
09 | RN Matéria nuclear simétrica =------ N

07 | ' 1
06 | LS ]
05 | o, ]
04 | 5N .
03} . ]

M /M

e,
LI -
e -
------- —

Figura 3.6: As curvas mostram o comportamento da massa efetiva do niicleon no
modelo QHD-I para matéria nuclear simétrica e para a matéria puramente de néutrons
em funcao do momentum de Fermi, kg.

Modelo Nuclear de Walecka (QHD-I)
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Figura 3.7: As curvas a direita mostram o comportamento da equacao de estado do
modelo HDQ-I para matéria nuclear simétrica e matéria puramente de néutrons. A
curva a esquerda mostra o correspondente limite causal.
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A figura mostra o comportamento da massa efetiva do nticleon do modelo HDQ-
I para matéria nuclear simétrica e matéria puramente de néutrons. Ao examinarmos
esta figura, percebemos que acima de kr = 0.5fm™!, a matéria simétrica exibe a
reducao da massa efetiva do nticleon quando comparada com o caso da matéria nuclear
assimétrica, constituida puramente por néutrons. A figura mostra ainda que a matéria
nuclear simétrica resulta num valor superior para a massa efetiva do niicleon a partir da
densidade de energia de 600 MeV / fm?3. Novamente, vemos os efeitos da degenerescéncia
e nao ha simetria no deslocamento da matéria assimétrica a direita do grafico, pois a
determinacao da massa efetiva corresponde a uma equagao transcendental.

A figura mostra o comportamento da equacgao de estado para matéria nuclear
simétrica e assimétrica. Inicialmente, a equacao de estado referente a matéria nuclear
assimétrica aparenta ser a mais rigida até o valor ~ ¢ = 500MeV/fm? da densidade
de energia estelar. Acima deste valor, a EoS da matéria simétrica se torna a mais
rigida. Esse comportamento ocorre, similarmente ao caso anterior, devido ao fator
de degenerescéncia, pois, como anteriormente citado, este fator afeta a massa efetiva
do nucleon como também, os dltimos termos tanto da pressao quanto da densidade
de energia estelar. Enquanto o primeiro termo da pressao torna a EoS mais rigida
para ambos os casos de degenerescéncia, o mesmo nao acontece para o segundo e
terceiro termos; por isso vemos a EoS para a matéria nuclear simétrica cruzar a curva
correspondente a matéria nuclear assimétrica.

A figura [3.8] por sua vez mostra o comportamento da relagdo massa-raio de uma
estrela de néutrons para este modelo, com e sem crosta nuclear. Em que ha uma
mistura de protons, néutrons e elétrons.

Modelo Nuclear de Walecka (QHD-I)

UL L L R L L L e
[ Matéria nuclear assimétrica+crostas = = = =
2.75 3 Matéria nuclear assimétrica ====+--
[ o0,
225 F
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1.75 — K _
15 F R 3
1.25 | 2 . 3

Mestrela/Msolar

0.75 F 4 ‘
0.5 :— ot . _:
0.25 :— Leentt [} —:

4 5 6 7 8 9 10 11 12 13 14 15
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Figura 3.8: Relagao Massa-Raio para o modelo HDQ-I para matéria nuclear assimétrica
com crosta e sem crosta.
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Embora a simplicidade formal desta concepgao, o modelo HDQ-I (ou modelo Wa-
lecka linear) representou uma quebra de paradigma do ponto de vista tedrico, na medida
em que sua formulagao representa um elo de ligacao entre a fisica de particulas, a fisica
nuclear, a teoria de campos e a astrofisica. A partir do modelo de Walecka, formulacoes
mais robustas formalmente e ao mesmo tempo mais sensiveis a fenomenologia foram se
desenvolvendo.

Uma estrela de néutrons é concebida como contendo uma crosta composta por uma
parte externa, denominada de crosta externa, uma parte interna, denominada de crosta
interna, e um nuicleo contendo uma parte externa, denominado de nicleo externo e da
mesma forma um nicleo interno. A crosta externa (10" < p < 10 g em™3) possui
algumas centenas de metros, sendo formada por uma rede de nicleos ricos em néu-
trons, imersos em um gas de elétrons relativisticos livres. Ainda, temos a linha de
"gotejamento" de néutrons ( p ~ 4,3 x 10t gem ™3 ). O "gotejamento" ocorre devido a
fraca ligacao dos néutrons nos nicleos de forma que estes néutrons tornam-se progres-
sivamente livres. A crosta interna (10! < p < 10 g em™3) também possui algumas
centenas de metros, sendo composta por nicleos ricos em néutrons também imersos
em um gas de elétrons, de forma que a pressao dos néutrons aumenta progressivamente
com a densidade. Esse intervalo de densidade também é conhecido como regime de
néutrons livres. O nicleo externo, com extensao de até 5 x 10** g em™3 é formado por
um liquido homogéneo contendo néutrons, elétrons, prétons e mions. A composi¢ao do
nucleo interno é ainda uma incégnita. Como veremos nos capitulos seguintes, podemos
ter um nticleo com hadrons, hiperons ou quarks desconfinados. A figura [3.8| e a tabela
mostram por sua vez o comportamento da relagdo massa-raio segundo o modelo
HDQ-I para o caso de uma estrela sem crosta e com uma crosta nuclear.

A crosta nuclear externa é descrita, neste trabalho, pela equagoes de estado do
modelo de Baym-Pethick-Sutherland (BPS)EL jé a crosta interna pelo modelo de Negele
e Vautherin (NV)M] [I15]. As duas equagdes de estado mencionadas acima (tabeladas)
se encontram em [116].

Ainda, ao se aproximar da fronteira entre a crosta e o nucleo, pode haver uma
preferéncia energética para formas nao-esféricas, como: gota, haste, espaguete, laje,
bolha, lasanha, waffle, comumente conhecida como pasta nuclear [117, 118, 119]. A
presenca dessas estruturas pode influenciar varias propriedades da crosta da estrela

*0O modelo Baym-Pethick-Sutherland [114], baseado no modelo Skyrme, permite tanto um trata-
mento exato baseado na teoria quantica de campos bem como um tratamento de campo médio de
estrelas de néutrons, como consequéncia de suas propriedades de fluido perfeito.

*10 modelo de Negele e Vautherin representa uma forma extremamente simples para a densidade
de energia de um sistema nuclear de muitos corpos derivado da interacao niicleo-niicleo de dois corpos
e é usada para determinar a configuragao do estado fundamental da matéria na densidade subnuclear.
A medida que a densidade doa bariona aumenta, os nicleos tornam-se progressivamente mais ricos
em néutrons até que os néutrons finalmente escapem, produzindo uma rede Coulombiana de néutrons
ligados e aglomerados de prétons cercados por um gas diluido de néutrons. Os aglomerados se ex-
pandem e a constante de rede diminui com o aumento da densidade, aproximando-se de um estado
completamente uniforme préximo a densidade nuclear.



Capitulo 3: Equacoes de Estado de Hadrons 60

de néutrons como modos de oscilagao, resfriamento, presenca de fraturas, evolucao do
campo magnético, entre outras [120]. A pasta nuclear porém tem pouca influéncia na
EoS da matéria nuclear uma vez que nao afeta propriedades globais nucleares como
a relacdo massa-raio. O ponto de unido entre as equagoes de estado de NV e HDQ-I
acontece quando se interseccionam no plano P — e. Podemos perceber dos resultados
da figura acima, que a massa maxima estelar é praticamente a mesma para ambos os
casos, porém com raios distintos; os pontos pretos na figura acima indicam a massa
maxima estelar e o respectivo raio associado a esta. A forma da relagdo massa-raio
de uma estrela hadrénica sem crosta nao deve ser confundida com estrelas de quarks
ligadas pela forga forte, visto que apresentam o mesmo formato.

A andlise da relacao da MM@ em termos da razao £ pode ser relizada partindo do

pressuposto que uma estrela de néutrons é constituig)a, principalmente, por matéria
nuclear assimétrica. Assim, tendo como ponto de partida as propriedades conhecidas
em experimentos envolvendo a matéria nuclear simétrica podemos estender esta des-
crigdo para a matéria nuclear assimétrica. Os resultados apresentados estao de acordo

com [110].

Modelo HDQ-I M / My R[Km] p/po
Walecka assimétrico 2,59 12,33 4,75

Tabela 3.1: Propriedades estelares macroscépicas.

Modelo Nuclear de Walecka (QHD-I)
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Figura 3.9: Massa da estrela de néutrons com relagdo a p/py. O ponto preto indica a
massa maxima para densidade baridnica de 0.76 fm =3,
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3.5 Conclusoes

Neste capitulo abordamos o modelo do gas ideal de férmions livres e o formalismo
associado ao modelo nuclear hadrodindmico quéantico I (modelo de Walecka linear). O
modelo do gas ideal é amplamente usado para se comparar o grau de influéncia das
interacoes de modelos que levam em conta interagoes com o meio e entre as particulas.
O modelo nuclear hadrodinamico quantico I é o ponto de partida para modelos de apro-
ximagao de campo médio com interagdes nao lineares (modelo nuclear hadrodindmico
quéntico IT), pois, como mostramos anteriormente, este ndo reproduz de maneira satis-
fatoria propriedades nucleares como massa efetiva e compressibilidade nuclear obtidas
de experimentos. No entanto, o estudo desse modelo é essencial para entendermos o
comportamento geral dos condensados mesonicos, visto que partimos de propriedades
medidas da matéria nuclear simétrica e estendemos a equacao de estado correspondente
para o caso da matéria nuclear assimétrica, ou seja, a matéria que descreve apropri-
adamente as propriedades das estrelas de néutrons. Por fim, examinamos o grau de
rigidez de uma equagao de estado que é determinante para a massa maxima de uma
estrela de néutrons, isto é, quanto mais rigida for a equacao de estado, maior a massa
estelar maxima.



Capitulo 4

Equacoes de Estado de Quarks

4.1 Introducao

No capitulo presente, estudaremos quatro modelos de equagao de estados de quarks.
A saber, o modelo de sacola MIT [121], o modelo de sacola vMIT [122] com interagoes
vetoriais entre quarks, o modelo de cor com sabor fixo (CFL) [124] e a parametrizacao
baseada na CDP perturbativa [125]. O modelo MIT foi proposto em 1974 por A.
Chodos, R.L. Jaffe, K. Johnson e C.B. Thorn para descrever os hadrons, no qual
campos de quarks fortemente interagentes sao confinados em uma regiao finita do
espaco denominada pelos autores de sacola. O confinamento é realizado de maneira
invariante de Lorentz, assumindo que a sacola possui uma energia positiva constante
por unidade de volume B. O efeito da densidade de energia B é adicionar, no interior
da sacola, um termo ao tensor energia-momentum usual

T T — g B. (4.1)

Na parte exterior da sacola T"” desaparece. A lei de conservagao de energia-momentum
leva a condigoes de contorno dos campos na superficie da sacola.

4.2 Modelos de Quarks: MIT, vMIT, CFL e CDQP

Nesta secao abordamos os modelos MIT e vMIT de sacolas e estudamos os efeitos
da constante de sacola, de pareamento e da repulsao vetorial na rigidez da equacao de
estado da matéria de quarks.

A primeira descrigdo de um modelo de hadrons usando a concepg¢ao de sacola apa-
receu em 1968. Neste modelo, P.N. Bogoliubov [126] considerou trés quarks sem massa
contidos em uma cavidade de vacuo de raio R, submetidos a um potencial esférico cuja
profundidade foi considerada inicialmente finita, mas que tendia ao infinito durante os
calculos, para simular o apm'sz'onament dos quarks. O raio da cavidade foi escolhido
de forma a relacionar a energia dos 3 quarks com a massa do hadron. Embora este mo-
delo tenha alguns defeitos, sendo o principal deles a violagao da lei de conservagao de
energia-momentum, foi bastante surpreendente que a estimativa da massa do nicleon
com um de seus quarks excitados do estado 1sy/, para 2s;/, resultou 1,446 GeV, em

'A propriedade de confinamento dos quarks e glions a época ainda nao era conhecida.
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comparac¢ao com o valor experimental de 1,412 GeV.

Em 1974, o modelo de sacolas hadronicas de Bogolyubov foi aprimorado por um
grupo de cientistas do Massachussets Institute of Technology MIT [127], em uma versao
covariante de Lorentz, e se tornou conhecido como modelo de sacolas do MIT. Nesta
versao aprimorada o problema da violagdo da conserva¢ao de energia/momentum foi
resolvido pela inclusao de uma pressao de confinamento fenomenolégica. Como resul-
tado deste aprimoramento, o modelo tornou possivel calcular propriedades estaticas
de nucleons, como raios de carga, cargas axiais-vetoriais, e razoes giromagnéticas, en-
tre outras. O modelo de sacolas do MIT, em sua versao original, padece também de
limitacoes, como por exemplo, a violacao da simetria quira

A inclusdo do méson vetorial-isoescalar - termo repulsivo - ao modelo MIT foi
realizada por Ref. [122], embora haja modelos semelhantes a este que envolvem uma
fisica distinta [123]. Como veremos a seguir, a inclusao deste méson torna a EoS mais
rigida, logo, resultando em estrela estranha com massa superior a 2 M. Para mais
informagoes, ver por exemplo [128|, 129, 130, 132], 133].

Em 1998, M. Alford, K. Rajagopal, e F. Wilczek [124] propuseram um esquema
de quebra de simetria para a CDQ com trés quarks sem massa em alta densidade de
béarions em que as simetrias de cor e sabor SU(3).,,® SU(3),® SU(3)g sa@o quebradas
no subgrupo diagonal SU(3)c.r+1+r pela formagao de um condensado de pares de Co-
oper de quarks. Com base nesta formulacao, entdo denominada de bloqueio de sabor e
cor e quebra de simetria quiral em CDQ) de alta densidade, hoje mais conhecida como
bloqueio de sabor de cor (color-flavor locking (CFL)), esta abordagem gera um fend-
meno que se espera que ocorra em matéria estranha de densidade ultra-alta, uma forma
exotica de matéria de quark. Intimeras propriedades gerais para a matéria de quarks
decorrem desta hipodtese, incluindo a existéncia de lacunas para excitacoes de quarks
e glions, a existéncia de bdésons do tipo de Nambu-Goldstone, que sao excitacoes de
condensados de diquarks, e a existéncia de uma interagao de calibre eletromagnético
modificada que é ininterrupta e que atribui carga integral as excitagoes elementares.

Por fim, estudamos a equacgao de estado parametrizada na cromodinamica quan-
tica perturbativa. Entre as vantagens intrinsecas desta, ¢ a liberdade assintética e o

1A CDQ, como enfatizado anteriormente, é a teoria da interacdo forte, com quarks e glions como
campos fundamentais. Esta é uma teoria de gauge com o grupo de simetria local SU(N,) atuando
no espago interno dos graus de liberdade de cor representados por N, = 3, caracterizando o nimero
de espécies (sabores) com carga de cor. No caso de quarks sem massa, a densidade Lagrangiana da
CDQ ¢ invariante tanto sob as transformagoes de sabor quanto axiais. Além disso, espinores canhotos
e destros, com quiralidades opostas, sdo desacoplados e operam separadamente. O Lagrangiano da
CDQ obedece assim a simetria quiral. Na natureza, os quarks tém massas. Portanto, a simetria quiral
nao pode ser uma simetria exata da CDQ Lagrangiana. Os termos de massa dos quarks introduzem
uma quebra de simetria quiral explicita, misturando estados de quiralidades opostas.

HiNatéria estranha é uma matéria de quarks que contém quarks estranhos em ambientes extremos
de pressao, densidade ou temperatura. Especula-se que a matéria estranha ocorra no nicleo de estrelas
de néutrons, ou entdo na forma de goticulas isoladas que podem variar em tamanho de femtdémetros
(strangelets) a quilémetros, como nas hipotéticas estrelas estranhas. Para densidade altas espera-se
ainda que a matéria estranha seja supercondutora de cores.
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confinamento, visto que partem do limite perturbativo (= 40 ng). Diferentemente dos
modelos anteriores, em que o confinamento e a liberdade assintética sao colocados ad
hoc usando a constante de sacola.

4.3 Modelo de Sacola do MIT

Esse modelo efetivo é composto por quarks que nao interagem entre si e 1éptons, ou
seja, sem a presenca de glions. E um dos modelos mais utilizados na literatura devido a
sua simplicidade. Neste modelo, os quarks sao considerados livres dentro de uma sacola
e inexistentes fora dela, de forma que a janela de estabilidade de matéria estranha
restringe o valor da constante de sacola. Ainda assim, este modelo reproduz duas
caracteristicas principais da teoria da forga forte: liberdade assintotica e confinamento.
Para mais informagoes ver ainda [134. [135] 136], 137, 138, 139

4.3.1 Densidade Lagrangiana
A densidade Lagrangeana do Modelo MIT é dada por
Lo = > [Up(iv"0, — mp)y — Bl O(R = 1) + > tn(in"d — mi)tby,  (4.2)
f !

onde O(R — r) representa a fungdo Heaviside

1, <R,
O(R—r) "
0, r>R.

Nesta expressao, 1y representa os campos dos quarks, f denota os graus de liberdade

(4.3)

de sabores e 1, representa os campos dos léptons (elétrons e mions). A inser¢ao dos
campos dos léptons, que se encontram na parte exterior da sacola, faz-se necessaria
para garantirmos a neutralidade de carga elétrica da matéria de quarks. A func¢ado de
Heaviside ©(R — r), expressa em termos do raio da sacola, R, e da varidvel espacial
r, delimita a condicdo de contorno para a sacola. Quando consideramos os quarks
contidos na parte interior da sacola, condi¢ao expressa na forma r < R, os campos dos
quarks sdo representados por solugdes de uma equacio de Dirac livrd"] Para r > R, as
equagoes correspondentes tem solucao nula, simulando assim o carater confinante da
sacold] Nesta expressdo, a constante de sacola B, cuja presenca é fundamental para
garantir a conservagao da lei de energia-momentum no modelo de sacola, representa a
diferenca entre a densidade de energia no interior da sacola, em que podemos considerar
o meio como sendo um vacuo perturbativo da CDQ, e o vacuo nao perturbativo (fora
da sacola). Além disso, por considerarmos a temperatura nula, os graus de liberdade
dos glions sao desconsiderados.

4.3.2 Equacgao de estado

Consideramos uma estrela contendo somente os quarks u,d e s [48], bem como
elétrons e muons. Assim sendo, a densidade baridnica da matéria estelar é dada por:

1
npg = g(nu + ng + ny) . (4.4)

VEsta condi¢do mimetiza a caracteristica de liberdade assintética dos quarks.
VEsta condicdo mimetiza por sua vez o cardter de confinamento dos quarks.
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A densidade de energia e a pressao da estrela sdo dadas por sua vez pelas seguintes
expressoes:

4.3.3 Densidade de energia

3 1 1 fp+k 2 ks
e=B+ > m[ufkf(,ufc — §mfc) — §m‘} (2= + > Gn)? /0 d*ky[k? +m? .

u,d,s mf f:ey/j,
(4.5)

4.3.4 Pressao

| 5 3 1w+ k 2k Bk R
P=-B gk (% = Zm2) + SmAn(HL R / .
+u§d:8 oz ks (i = 5mip) + Sm In m; )]Jrge:w 3 b iz me

(4.6)
O potencial quimico dos quarks ¢ definido como py = 4/ mfc + kj% A pressao respon-
savel pela estabilidade da matéria de quarks se origina da pressao de degenerescéncia,
ou seja, corresponde ao termo que contempla o somatério dos graus de liberdade de

sabor dos quarks considerados neste trabalho, u, d e s, cujos valores de massas sao
respectivamente 5 MeV, 7 MeV e 150 MeV [68].

4.3.5 Equilibrio quimico

A matéria nuclear em equilibrio quimico (equilibrio beta) é o principal constituinte
das estrelas de néutrons. Portanto, é importante estabelecer as condi¢ées para o equi-
librio beta nas densidades e temperaturas astrofisicamente relevantes para estrelas de
néutrons cujas temperaturas e, portanto, suas energias térmicas sao muito mais bai-
xas do que a energia de Fermi de nicleons. Estrelas de néutrons sendo sistemas de
tamanho finito requerem consideracao de efeitos relacionados a suas dimensoes, como
a transparéncia de neutrinos, que ocorre em temperaturas baixas o suficiente para que
o livre caminho médio dos neutrinos seja maior que o tamanho da estrela. Para densi-
dades altas o suficiente, o equilibrio de sabor ocorre por meio de processos Urca diretos
(decaimento de néutrons e captura de elétrons)

n — pt+e + Ve,
pte — n+vr.. (4.7)
Observe-se que, como os neutrinos escapam da estrela, a presenga dos neutrinos s
pode ocorrer no estado final dos processos beta.

No limite T" — 0, pode-se trabalhar na “aproximacao da superficie de Fermi” onde
os processos Urca sdo dominados por nicleons e elétrons préximos as suas superficies
de Fermi. Nesta aproximacao, o critério para o equilibrio beta na matéria nuclear é

Hn = fp + He, (48)
o que implica na condicao restrita de equilibrio
n<rp+e . (4.9)

Neste caso fu,, tt, € fte se referem aos potenciais quimicos relativisticos do néutron, do
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proton e do elétron, respectivamente. Na aproximacao da superficie de Fermi ha uma
densidade limite acima da qual os processos Urca diretos sao dominantes. Abaixo desse
limite, eles sao proibidos cinematicamente e o equilibrio ocorre por meio de processos
Urca modificados que envolvem um niicleo espectador adicional nos estados inicial e
final.

No setor de quarks, o equilibrio quimico ¢ descrito por meio das seguintes equacoes
envolvendo a interacao fraca

d—=u+e + Ve (4.10)
s—=ut+e + U (4.11)
s—=ct+e + Ve (4.12)
po = te + U + v, (4.13)
e que obedecem ademais as relacoes
s+d<+— d+ u; (4.14)
c+d+—u+d. (4.15)
Combinando estas equagoes acima, obtemos:
fd = P+ fles fle = flu, Hd = [bs - (4.16)
Além disso, da conservacao de carga elétrica, temos:
fle- = [i- . (4.17)

4.3.6 Neutralidade de carga elétrica e conservacao de nimero
baridénico

A neutralidade de carga elétrica da matéria de quarks é dada pela seguinte condigao:
> Quny, =0. (4.18)
n
Neste expressao, () representa a carga elétrica dos quarks e n a densidade de namero
de ocupagdo. Desta forma, considerando a carga elétrica dos quarks u,d,s, elétron e

muon, temos:

20y —ng —ng — 3ne- —3n,- =0. (4.19)
A condicao de conservagao do niimero baridnico por sua vez é dada por:

ng = zl))(nu + ng + ng) . (4.20)
Para obtermos as condigoes acima, devemos resolver simultaneamente as equagoes de
equilibrio quimico para cada valor de ng, chegando a um valor especifico de n;, ou
seja, 0 numero que caracteriza a populagao relativa de particulas, como pode ser visto
na figura .1 A figura citada mostra a curva que descreve no modelo MIT a popu-
lacao relativa de particulas para matéria de quarks em equilibrio quimico em fung¢ao
da densidade de energia. A populacao relativa codifica uma quantidade expressiva de

informagoes sobre o processo evolutivo de uma estrela de néutrons, incluindo a possi-
bilidade de ocorréncia de transi¢goes de fase.
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Figura 4.1: A figura mostra o comportamento da curva que descreve, no modelo MIT,
a populacao relativa de particulas para matéria de quarks, em equilibrio quimico e em
funcao da densidade de energia.

4.3.7 Resultados

Nessa secao apresentamos os resultados obtidos com o modelo de sacola MIT para os
valores da constante de sacola dados por BY/* = 145 MeV, 155 MeV e 162.76 MeV. Esses
valores surgem da hipétese de matéria estranha e serao explicado na secao seguinte.

Na figura — que mostra o comportamento das equagoes de estado previstas
pelo modelo MIT, para diferentes valores da sacola B —, constatamos que quanto
menor o valor da constante de sacola, mais rigida a correspondente equacao de estado
e portanto maior a massa estelar. A linha preta, correspondente a BY*= 145 MeV,
resulta portanto em uma massa maxima estelar superior as demais.
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Figura 4.2: A figura mostra o comportamento das equagoes de estado do modelo MIT
para diferentes valores da constante de sacola em funcao da densidade estelar.
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Figura 4.3: Relagdo entre a massa da estrela e sua densidade central (pp= 0,16 fm=3)
para uma estrela de quarks. O quadrado preto indica a densidade correspondente a
massa maxima de cada equagao de estado. Da figura resulta que a equacao de estado
com a constante de sacola com valor menor (linha preta) atinge a massa estelar maxima
correspondente a uma densidade barionica menor do que as demais.

Na figura notamos que a EoS com a constante de sacola igual a 145 MeV atinge
0 raio maximo para uma densidade bariénica inferior & da sacola com BY* = 162,76
MeV. Essa EoS tem uma capacidade de expansao superior a anterior, cuja constante
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de sacola é igual a B'/* = 145 MeV, visto que, tanto o raio quanto a massa estelar
maxima associados a essa EoS tem valores superiores aos valores da equagao anterior.
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Figura 4.4: Relacdo massa-raio para uma estrela de quarks. O quadrado preto indica
o valor maximo da estrela estranha. Apesar de considerarmos o valor minimo para a
constante de sacola, a massa da estrela ndo atinge a massa observada de 2.35 M, [144].
O valor minimo é para a condigdo de quarks (u e d) ndo massivos a temperatura nula
para a matéria estranha.

| Modelo MIT |
M/ Mo R[Km] p/po_ BMeV]
1,842 10,24 7,29 145
1,624 9,01 8,80 155
1,480 8,21 10,14 162,76

Tabela 4.1: Propriedades estelares macroscopicas juntamente com os valores da cons-
tante de sacola e com as razoes das densidades barionicas correspondentes aos valores
de massa estelar maxima.

Neste modelo, o niimero de graus de degeneréscencia () é maior quando compa-
rados aos modelos nucleares. Desta forma, estrelas compactas compostas somente por
quarks resultam numa massa menor. Ainda, estas estrelas sdo mantidas em equilibrio
pela forga forte, o que resulta, na maioria das vezes, um raio distinto para a massa
maxima quando comparado com as estrelas de néutrons. Como elucidado na segao
anterior, a constante de sacola desempenha um papel fundamental na composicao da
massa maxima e no raio de uma estrela compacta, pois ao menor valor da constante
de sacola correspondera uma FEoS mais rigida. Nossos resultados - relagao M-R - estao
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de acordo com a Ref. [I45] , embora a EoS aqui estudada nao é vélida, pois nao atinge
a massa maxima observada > 2,35 M, por isso se fez a necessidade de incorporar as
interacoes vetorias entre quarks, a fim de atingir a massa mencionada anteriormente.
O modelo na se¢ao seguinte inclui essa interacgao.

4.4 Hipotese da Matéria Estranha

Os niicleos atdomicos mais estdveis sdo *Fe e °Ni. No entanto, por lidarmos com
estrelas densas, devemos verificar a sua estabilidade. Entre 1974 e 1990, Bodmer [140],
Witten [I41] e Terazawa [142] sugeriram que a matéria composta por quarks up, down e
strange, poderia ter uma energia menor do que a energia do niicleo de °Fe, constituindo
esta composicao o verdadeiro estado fundamental da interacdo forte, denominado de
matéria estranha. A hipotese sugere que a matéria estranha deve ser mais estavel
que a matéria constituida somente por quarks u e d. Além disso, o nucleo de ferro
deve ser mais estavel do que a matéria de quarks up e down, pois, caso contrario, os
nucleos de ferro decairiam para o estado de mais baixa energia e teriamos a presenca de
matéria de quarks a baixas densidades. A energia de ligacao por barion para o gas de
férmions do ferro € igual a 930 MeV. Considerando, inicialmente, a matéria de quarks
constituida somente com quarks u e d sem massa e temperatura nula, encontramos
B'Y* = 144.67 MeV. Quando procedemos da mesma maneira, porém, para os quarks
u, d e s, obtemos BY* = 162.76 Me. Com isso, obtemos os limites superiores e
inferiores para a constante de sacola:

145.0 MeV < BY* < 162.76 MeV (4.21)
Estrelas compostas por quarks up, down e strange em proporgoes semelhantes ou iguais,
sao chamadas de estrelas estranhas.

4.5 Modelo vMIT

No modelo vMIT as interacoes entre os quarks ocorrem via troca de um méson
vetorial-isoescalar V¥ de massa my na aproximagao do campo médio. O méson vetorial-
isoescalar V# pode ser tratado como o 2* da HDQ. O Lagrangeano de interacao ¢ dado
neste modelo por [122]

Lin = —Gu X PV + (/2. (422)

As massas dos quarks adotadas noZ presente trabalho sao m, = mg =1 MeV e m,=
100 MeV. Os valores da razao entre a constante de acoplamento e a massa do méson
vetorial sdo: ay = %’/ = 0,4545fm?;0,5fm? e 0,55fm?. Os valores da constante de
sacola sio B'/4=145 MeV e 162,76 MeV [122]. Os dois limites dos constantes da sacola
seguem a hipdotese mencionada na secao anterior sobre a estabilidade da matéria de
quarks. Além disso, somente com esse termo de interagdo (repulsiva) entre quarks, a
estrela estranha consegue atingir uma massa maxima expressivamente maior do que 2
M.

ViPara maiores detalhes sobre a obtengdo desses valores vide Ref. [143].
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4.5.1 Equacao de estado
A densidade bariénica no modelo vMIT é dada por [146],

1
ng = §(n“ +ng +ny), (4.23)

A densidade de energia e a pressao no modelo vMIT sao apresentadas a seguir

4.5.2 Densidade de energia

A densidade de energia no modelo vMIT é expressa na forma:

1 1 py+k 1/Gy\?
e= DB+ ; 12 [shes (uF — mec) - §m;%1n( fm 5y + 5 (mv) ng) (4.25)
2 kg
+fz (27?)3/0 Chyk2+m3. (4.26)
:e,#
4.5.3 Pressao
A pressao por sua Vez no modelo vMIT tem a forma:
) 3 /Lf-|—]€f 1 /G, 2
P=-B+ k 2 m$In +( )n2 4.27
uzd:s Mff(NfQ)Zf(mf)}zva()
ko dPk k?
2 /f (4.28)
)3

f e, 1/k2+mf

O potencial quimico de cada quark é dado no modelo vMIT por:

Gy \?
g =\ k¥, +m? +<mv> ng; (4.29)

ou seja, o potencial quimico que na termodinamica representa como sabemos a energia
livre parcial molar, em sendo uma forma de energia potencial que pode ser absor-
vida ou liberada durante uma reacao quimica contempla, no modelo vMIT, um termo
correspondente a presenca de um méson vetorial-isosescalar.
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Figura 4.5: A figura mostra o comportamento das equacoes de estado do modelo vMIT
para diferentes valores da constante de sacola e diferentes razoes entre a constante
de acoplamento e a massa do méson vetorial-isoescalar - diferentes ay - em funcao da
densidade de energia da sacola.

4.5.4 Resultados

Nessa secao apresentaremos os resultados obtidos com o modelo de sacola
vMIT para descrever uma estrela de quarks, com valores da constante de sa-
cola indicados anteriormente, ou seja, BY* = 145 MeV e 162.76 MeV, e ay =
0,4545fm?2,0,5fm?,0,55fm?. Os valores presentes de ag na literatura estao entre 0-0,3
fm?[145]. Espera-se que ag possa ser limitado por experimentos ou teorias alternativas
como CDQ na rede.

Na figura podemos observar a dependéncia do termo de interacdo com a den-
sidade barionica. Por exemplo, na EoS com BY* = 162,76 MeV, vemos que as duas
curvas correspondentes respectivamente aos valores ag = 0,4545 fm? e 0,55 fm?, iniciam
uma quase sobre a outra e, a medida em que a densidade de energia cresce, a linha
verde ponto-ponto-linha (correspondente a maior interagao ) se afasta da linha preto
ponto-linha (correspondente a menor interacao ). Desta forma, vemos que além da
constante de sacola contribuir para a rigidez de uma EoS, i.e., maior rigidez corres-
ponde a um menor valor de B4, o termo de interacio atua de modo contrario pois
quando maior a sua intensidade, mais rigida sera a EoS correspondente.
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Figura 4.6: A figura mostra a relacdo entre a massa da estrela e a sua densidade
barionica central, (po= 0,16 fm=3). O quadrado preto indica a densidade barionica
correspondente ao raio maximo da estrela.

Na figura 4.6 percebemos o efeito da constante de sacola sobre a regido onde ocorre
a massa estelar maxima, ou seja, quanto menor a constante de sacola, mais rigida a
equacao de estado e maior a massa estelar. Os valores das densidades barionicas para
constantes de sacola com valores menores, ocorrem anteriormente aqueles valores que
correspondem a valores maiores das constantes de sacola. Em suma, a descricao teo-
rica do modelo com constante de sacola de maior valor exige uma densidade baridnica
maior para que a massa méaxima estelar seja atingida pela equacao de estado. E im-
portante ressaltar que as curvas associados ao modelo em foco ndo contemplam um
comportamento abrupto, i. e., apresentam crescimentos ou decréscimos suaves. Cabe
salientar, como vimos no corpo do texto, quanto maior o valor de ag, mais rigida sera a
EoS correspondente, enquanto que para a constante de sacola ocorre como salientado
anteriormente, precisamente o inverso.
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Figura 4.7: A figura mostra o comportamento da relacao massa-raio de uma estrela
estranha. O quadrado preto indica o valor maximo da massa estelar.

Configuragoes ‘ M / Mg ‘ R[Km] ‘ P/ po ‘ BY4[MeV] ‘ ap [fm?] ‘
VMIT-1 2984591 | 14,199650 | 12,8844 145.0 0,4545
vMIT-2 3,046120 14,382950 | 12,6048 145,0 0,5

vMIT-3 3,115681 14,615130 | 12,1257 145,0 0,55
vMIT-4 2,392223 11,279070 | 16,7632 162,76 0,4545
vMIT-5 2,490585 11,596790 | 15,6814 162,76 0,55

Tabela 4.2: Propriedades estelares macroscopicas e valores das constantes de sacola e
do termo vetorial-isoescalar de interagao.

Na secao sobre a rigidez da EoS na matéria de quarks, vemos que o raciocinio
empregado 14 se efetiva aqui. Nas configuracdes correspondentes a vMIT-1 até vMIT-
3, para as quais a constante de sacola permanece a mesma (B4 = 145 MeV), a4 medida
que aumentamos a intensidade do termo de interacao vetorial-isoescalar entre os quarks
(ap), os valores correspondentes as massas méaximas estelares e seus respectivos raios
também aumentam. Porém, a densidade barionica correspondente a maxima massa
diminui. O mesmo ocorre para os modelos vMIT-4 e vMIT-5, desta vez porém com
a constante de sacola igual a BY* = 162,76 MeV e as razoes a0 dadas por a0 = 0,45
fm? e a0=0,55 fm? Podemos comparar os resultados acima com aqueles obtidos na
secao referente ao modelo MIT. Percebemos entao que, mesmo com o valor limite da
constante de sacola e com o menor termo de interacao vetorial-isoescalar, conseguimos
alcancar uma massa maxima maior do que 2 M.
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4.6 Modelo CFL

O modelo CFL apresenta algumas caractéristicas adicionais ao MIT, entre elas, o
gap de energia dos pares de Coope da CDQ representado por A || O gap dos pares
de Cooper leva ao fendmeno conhecido como supercondutividade de cor, semelhante ao
processo que ocorre no eletromagnetismo (mecanismo BCS), ou seja, quando existe uma
interacao atrativa entre os férmions no entorno da superficie de Fermi. No diagrama T-
i podemos identificar diferentes fases da CDQ. A temperaturas superiores a 150 MeV
com ug < My, ocorre a formagao do semi-plasma de quarks e gliions, caracterizando
um sistema fortemente correlacionado. Ao aumento do potencial quimico baridnico,
para valores aproximadamente iguais a My, corresponde a formagao do plasma de
quarks e glions, com os quarks e os glions livres, caracterizando o regime da CD(Q)
perturbativa. A regido das estrelas compactas situa-se a T ~ 0 e ug> My, ou seja,
no regime que caracteriza a matéria nuclear que compoe as estrelas de néutrons, a
baixas temperaturas e altas densidades. Neste regime, tratamentos baseados em CDQ
perturbativa para estrelas estranhas nao se aplicam. Portanto, este é o regime em
que as teorias efetivas passam a comandar o processo descritivo de sistemas de muitos
corpos fortemente interagentes.

A figura [4.§] mostra um diagrama esquemético de fases da matéria nuclear densa,
em func¢ao do potencial quimico dos bérions, up, e a temperatura T (plano up — T).
As diferentes fases da CDQ representadas na figura podem ser compreendidas em suma
da seguinte forma. Para temperatura zero, os nicleons estao presentes apenas acima
de up ~ My , ou seja, para valores da ordem da massa do nicleon. A baixas tem-
peraturas, no interior das estrelas de néutrons, a matéria evolui de matéria nuclear a
baixas densidades para um plasma de quark e glions em altas densidades. O empare-
lhamento BCS de quarks no regime do plasma leva a matéria a comportar-se como um
supercondutor de cor. Para temperaturas mais altas, a matéria torna-se um plasma
de quarks e glions, com uma possivel linha de transicao de primeira ordem, represen-
tada pela linha sélida, terminando em altas temperaturas no ponto critico proposto
por Asakawa-Yazaki [I48]. Além disso, a linha sélida pode terminar em um ponto
critico de baixa temperatura [149]. Na figura , a regiao de interesse para estrelas de
néutrons se encontra em T =~ 0 e ugp > My. A figura mostra ainda a regiao dominada
pela super-condutividade de cor.

ViiDevido ao fendmeno da liberdade assintética e da blindagem de Debye da CDQ, espera-se que
a matéria de quark desconfinada seja realizada para densidades barionicas muito maiores do que a
densidade da matéria nuclear normal. Ademais, a componente atrativa da interacdo quark-quark na
matéria fria causa uma instabilidade da superficie de Fermi pela formacao de pares de Cooper e leva
a uma fase supercondutora de cor.

ViiNo limite de m, — 0, a simetria do estado CFL ¢ total (o ntimero de quark u, d e s na mistura sdo
iguais, forcando, com isto, a todos terem o mesmo momentum de Fermi; ndo da energia como é usual.
Ainda, existe um ganho de energia pela condensacdo representado por um gap A , pelas particulas
préximas da superficie de Fermi.
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Figura 4.8: Diagrama esquematico de fases da matéria nuclear densa, em funcao do
potencial quimico dos barions up e a temperatura T (plano ug—1"). Adaptado de [150].
O diagrama de fases da matéria nuclear ainda nao é ainda bem conhecido, nem do
ponto de vista téorico e nem no ambito experimental. A figura mostra uma construcao
comumente conjecturada do diagrama de fases da CDQ), aplicavel a matéria em uma
estrela compacta. No caso da matéria de quarks, as tnicas grandezas termodinamicas
relevantes sao o potencial quimico dos quarks, ji—,qs € a temperatura 7'. A figura
esquematiza valores tipicos destas grandezas em colisoes de ions pesados e no inicio
do universo. O conceito de potencial quimico, de uma forma simplificada, caracteriza
uma medida, no caso da matéria de quarks, do desequilibrio entre quarks e antiquarks
em um dado sistema. Em particular, valores mais altos do potencial quimico indicam
uma maior presenca de quarks em relagao a antiquarks, enquanto menores valores
indicam uma situagao de equilibrio entre quarks e antiquarks. De outra parte, em
baixas temperaturas nao ha antiquarks.

4.6.1 Termodinamica da fase CFL

Descrevemos a fase CFL usando a energia livre [137]

3 v 3A%2
Qcrr = f/ p— udp+f/0 (P> +m?2 = pu)dp — WQN +B,  (4.30)

onde as densidades numéricas dos quarks sdo dadas por n, = ng = n, = (V3+2A%) /7?

e o0 momentum de Fermi comum é

2 m2

mg
2 2 — 5 4.31
v=2u m2+ —> S MHT (4.31)
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Vale a pena notar que na fase CFL o valor de i correspondente a uma dada pressao

P = —Q depende sensivelmente de P e da constante de sacola B, mas apenas fracamente

do gap A e em m,, desde que ambos sejam pequenos em comparacio com (B + P)Y4,

Isso pode ser visto reescrevendo a equagao anterior como

1, 1 ) 1, 9
i =13 (B+P) o= AT (4.32)
Ao comparar Qcpr, com o termo correspondente ao caso da matéria nuclear de quarks,

associada a campos de quarks nao-pareados e representado por 2,,ceqr, 0 autor da Ref.

[124] encontrou

3 3
Q - Qnuc ear — _7A2 2 :
CFL l Jp B+ 167T2m8’

resultado este limitado a ordens mais baixas nao-nulas em A/u e m?/u®. Estes resul-

(4.33)

m3
ap
maior do que o custo de energia livre de manter densidades iguais de niimero de quarks.

Obtemos entao, da expressao @ (ver Refs. [124, [134]),
Qcrr = Quuctear — 7A2ﬂ'2 + .
/n—S

m Y
1672 °
=3ut  3m2p® 1 —12log(mg/2p) , 3
= — - - AP+ B, (434
) . 472 47?2 ~ 3272 N ,u + (4.34)
A seguir consideramos como aproximagcao somente os termos quadraticos em mg desta

tados indicam que, caso A >

a energia livre obtida do emparelhamento CFL sera

expressao, uma vez que essa aproximacgao nao gera diferengas significativas nos resul-
tados representando de outra feita uma simplificacdo substancial no tratamento formal
(ver discussdo correspondente a expressao [4.32)). Obtemos assim

3
QCFL = Qnuclear - ﬁA2M2 +B

6 v 3 v 3
= | b—upidp+ P/o (0 +m2)"/? = p|p*dp — AW+ B,
1 ) 3 i 3
= > 2 [MW(M? - §m?) + §m§l log (Wﬂ - ﬁAQMQ + B, (4.35)
i=u,d,s v

onde 3 = fiy + pa+ pts, sendo o momentum comum de Fermi dado pela expressao
A partir destas expressoes, podemos derivar a pressiao (P), a densidade do ntimero
barionico (ng) e a densidade de energia (¢) do modelo CFL, na forma:

P=-Qcrr, (4.36)
3 2A2
nB:nu:nd:nS:(y+—2u>. (4.37)
s
A densidade de energia, dado que o sistema é assumido com temperatura nula, pode
ser expressa na forma:
€= Z,umi + Qcpr, = 3ung — P. (4.38)

Ao combinarmos as expressoes anteriores, podemos expressar a densidade de energia,

a pressao e a densidade de niimero barionico, respectivamente, como:
9t  3m2u® 3

3t 3mi 3 5,
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3 2
o ILL ms:u 2 2
ng = ﬁ - 92 + ﬁA o, (441)
onde: )
m
=nu——=. 4.42
VSR (4.42)

No caso em que a matéria estelar é absolutamente estavel, a energia por barion na fase
desconfinada (para P = 0 e T = 0) é menor do que a massa do néutron (939 MeV).
Uma outra condigao surge de uma conhecida estabilidade empirica da matéria nuclear
contra o desconfinamento a pressao nula [I51]. Esta condigao implica em que a energia
por béarion da matéria desconfinada (um gas de quarks contendo graus de liberdade de
u e d) a pressao e temperatura nulas deve ser maior do que a massa do néutron. No
modelo MIT foi demonstrado que esse valor deve ser superior a 57 MeV fm™=3 [151]. A
partir da equagao , podemos escrever a condi¢ao absoluta de estabilidade estelar:

1 = 3u<m, = 939MeV. (4.43)
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Figura 4.9: Representacio de m, em funcao de B com a condigdo B > 57MeV/fm?3.
Esta representacao ¢ conhecida como plano my — B caracterizando a janela de estabi-
lidade para a matéria estranha. A escolha de valores para a constante de sacola e para
a massa do quark estranho deve situar-se neste plano a esquerda do gap (A) para que
a condicao de estabilidade de matéria estranha seja realizada.

Ao considerarmos a condi¢ao P = 0, da equacao (4.40) e u = m,,/3, obtemos uma
equacao parabolica para B dada por:
B -mimy  Amp mi

4= ny e (4.44)
Na figura o valor de m; e B deve estar sob a linha azul.

272 372 10872
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A escolha dos trés pontos considerados na figura, a saber, correspondentes aos
modelos CFL3, CFL5 e CFL6 deu-se em funcao destes gerarem as maiores massas
méaximas estelares [I52] para este modelo de EoS de quarks. Um pardmetro de suma
importancia nesta formulagao é a velocidade do som no meio, dada por

3
G 9P _ dp/dp |1+ a (4.45)
c de de/dpu 3+«

em que o = —m%“ +2A%5. A relacao (4.45), cuja validade independe da EoS, deve ser
inferior a 1 para que a descricao formal seja considerada causal.

Outra variavel cuja andlise é essencial para a consisténcia formal da teoria é o indice
adiabatico, definido como:

d
F:p+€dp:p+€c§/02. (4.46)
g

Esse pardmetro indica a rigidez de uma dada EoS para uma determinada regiao de
densidade estelares.

4.6.2 Resultados

Apresentamos a seguir os resultados associados a descricao de uma estrela estranha
considerando a fase CFL. Estes resultados contemplam a velocidade do som, densidade
barionica e relacdo massa-raio. Ademais, os resultados indicam a influéncia do termo
de pareamento de Cooper, A, e sua contribuicdo para a massa maxima estelar como
mencionado na se¢ao anterior.

Os resultados mostrados na figura[4.10]indicam que a EoS correspondente ao modelo
CFL5 é mais rigida, implicando em uma pressao maior e uma massa estelar maior,
quando comparados aos resultados corespondentes aos modelos CFL3 e CFL6 para
uma mesma densidade de energia.
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Figura 4.10: Representacao das curvas que descrevem o comportamento da pressao em
funcao da densidade de energia para a EoS proposta com diferentes parametrizacoes.
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Ademais, aplicando a relagao (4.45)) para cada valor das grandezas mg, A e B, obte-
mos os resultados da figura|d.11] Os resultados indicam que as trés curvas apresentadas
na figura respeitam a causalidade, com 0,59 < ¢,/c < 0,60 a 1000 MeV /fm?3.

0.9
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Figura 4.11: Comportamento da velocidade do som no meio estelar em fungao da

densidade de energia para diferentes valores dos parametros mg, A e B.
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Figura 4.12: Massa méaxima relativa de uma estrela estranha em funcao da densidade

estelar relativa para os modelos considerados. Os quadrados pretos indicam a densidade

correspondente a massa maxima estelar.

A determinacgao da velocidade do som ¢4 em estrelas compactas tem se revelado uma

importante questao, ainda em aberto, com intiimeras implicagoes no comportamento
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da matéria a grandes densidades e até mesmo na emissao de ondas gravitacionais em
estrelas de néutrons. Uma analise fisicamente motivada para a velocidade do som a altas
densidades possibilitaria estender os calculos microscopicos de matéria rica em néutrons
para as densidades mais altas encontradas em ntcleos estaveis de estrelas de néutrons.
Neste caso, restrigoes astrofisicas existentes e esperadas nas massas e raios das estrelas
de néutrons por meio de observagoes de raios-X podem restringir a velocidade do som no
nticleo estelar. H4 um limite a ser explorado, denominado de limite conforme c% < c¢?/3,
que indicaria a velocidade do som possivelmente alcancando valores mais proximos da
velocidade da luz ¢ para valores muito expressivos da densidade de saturacao nuclear,
com implicagoes na composicao estelar. A figura mostra o comportamento da
massa maxima relativa de uma estrela estranha em funcao da densidade estelar relativa
para os modelos considerados. Na figura vemos o comportamento correspondente
a relacdo massa-raio de uma estrela estranha para os modelos considerados.
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Figura 4.13: Relacao massa-raio de uma estrela estranha para os modelos considerados.
Os quadrados pretos indicam a densidade correspondente a massa maxima estelar.

A figura mostra por sua vez o comportamento do indice adiabatico para as
trés EoS estudadas.
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Figura 4.14: Comportamento do indice adiabatico para as trés EoS estudadas. Esse
indice indica a rigidez da EoS.

Modelo CFL ‘
M / Mg R[Km] P/ po B [MeV/fm3] A[MeV] ms [MeV]
CFL3 2.35 12.67 4.76 60 100 0
CFL5 2.85 14.32 4.33 60 150 0
CFL6 2.64 13.60 4.62 60 150 150

Tabela 4.3: Propriedades estelares macroscopicas e parametros de cada equagao de
estado do modelo CFL.

A tabela mostra a depéndencia dos modelos em fun¢ao dos parametros mg e
A, visto que mantemos a constante de sacola igual para os trés casos estudados. No
modelo CFL3, uma vez que o indice adiabatico é superior aos outros dois casos, a massa
maxima estelar tem valor menor dentre todos os casos estudados; o raio correspondente
a este valor de massa também é menor; porém, a densidade maxima corresponde a um
valor maior. Ao aumentarmos o valor do termo de pareamento (A) de 100 MeV (CFL3)
para 150 MeV (CFL5), obtemos o menor indice adidbatico, resultando na maior massa
maxima e no maior raio dos trés casos; a densidade maxima é porém menor. No caso
em que incluimos a massa do quark estranho (no modelo CFL6), todos os valores acima
mencionados ficam entre os valores correspondentes aos modelos CFL3 e CFL5. Assim,
podemos afirmar que o modelo CFL6, por incluir diferentemente dos demais a massa do
quark estranho, representa o modelo mais apropriado a ser considerado neste estudo.

4.7 EoS no Ambito da CDQ Perturbativa

A pergunta sobre a natureza da matéria contida na regido mais interna de uma
estrela de néutrons carece ainda de uma resposta consistente e definitiva. Sabemos
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que sua composicao tem natureza nuclear, sob acao portanto da forca forte e assim
sendo que as suas interacoes mais relevantes se inserem no ambito da Cromodinamica
Quéntica (CDQ). Entretanto, como também sabemos muito bem, a constru¢ao de uma
equacao de estado (EoS) neste &mbito tem se revelado, do ponto de vista formal, uma
tarefa de imensa dificuldade tedrica. A situacdo é ainda mais complicada devido a rica
estrutura da matéria nuclear fria, com possiveis fases contendo, por exemplo, kaons,
pions, estados condensados de diferentes naturezas, hiperons e campos supercondutores
de cor, entre outros. Neste contexto, a abordagem mais comumente usada no estudo da
matéria nuclear a altas densidades é por meio de modelos efetivos e fenomenologicos,
como a Hadrodindmica Quéantica, modelos do tipo Nambu-Jona-Lasinio, entre outros.

A estratégia adotada nesta secdo, segue a linha proposta pelos autores das
Refs. [95] [153] 154, 155] de construirmos uma equagao de estado no ambito da CDQ
perturbativa. A Cromodindmica Quéntica Perturbativa (CDQP) é vélida, no dmbito
da interacao forte, em situagoes fisicas para as quais a constante de acoplamento forte,
as(Q2), é relativamente pequena, mais apropriadamente em casos em que predominam
interacoes de alta energia ou curtas distancias, permitindo assim que técnicas de teoria
de perturbagao, comumente utilizadas em teorias efetivas, sejam aplicadas no ambito
da CDQ. Na maioria das circunstancias, previsoes testaveis da QCD sao extremamente
dificeis de serem realizadas devido ao ntimero infinito em principio de possiveis inte-
ragoes inerentes a formulagao e as condigOes fisicas estabelecidas no regime dominante
das longas distancias, onde os valores de a,(Q?) tornam-se expressivos, impedindo as-
sim que aproximagcoes sejam introduzidas. No regime de curtas distancias entretanto, a
constante de acoplamento da CDQ é pequena o suficiente para que esse niimero infinito
de termos possa ser aproximado com precisao por um numero finito. Embora aplicavel
apenas no regime de altas energias, esse tipo de abordagem tem resultado nos testes
da CDQ mais precisos até o momento.

No caso das estrelas de quarks, a CDQP busca descrever a fase estelar de plasma
de quarks e glions (PQG), fase esta onde estas particulas estdao livres, caracteristica
tipica da liberdade assintética da interacao forte. A qual também é uma consequéncia
do acoplamento nao-linear dos gliions, bem como o confinamento de cor. Além disso, no
regime nao perturbativo (Q* <1 GeV? ), como mencionado em capitulos anteriores,
temos além da teoria perturbativa chiral a CDQ na rede. A aplicabilidade da CDQP
bem como a existéncia da fase de plasma de quarks e glions em estrelas compactas é
ainda uma questdo em aberto. E importante ressaltar que a aplicabilidade da CDQP,
segundo estimativas, deve iniciar-se a partir de uma densidade de ~ 40ny, sem mencio-
nar as incertezas relacionadas a densidade de transicao do estado hadronico estelar para
a fase de PQG em estrelas hibridas. Previsoes para a pressao de um plasma de quarks
e glions (PQG), a temperaturas menores do que 1 GeV, ja demonstraram a vantagem
da utilizacdo da CDQP em comparacao aos modelos do tipo MIT, vMIT e similares.

XA escala da constante da interacdo forte é usualmente apresentada na literatura em funcio do valor
da massa do béson neutro Z, Mz = 91,1876 +0.0021 GeV, resultando em «as(Mz) = 0,1184 +0, 0007.
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Apenas como exemplo, citamos o calculo da pressao da PQG composta de trés sabores
de quarks, a temperaturas em torno de 0,2 a 0,8 GeV [125], que demonstra que a EoS
baseada na CDQP ¢ muito bem sucedida em suas previsdes em compara¢ao com o0s
resultados correspondentes a EoS proposta pelo modelo MIT. Esta vantagem descritiva
¢ atribuida a caracteristicas e limitacoes proprias do modelo MIT neste regime de den-
sidades e temperaturas, mais precisamente ao aumento extremamente acentuado da
pressao predita pelo modelo em dire¢ao ao limite de Stefan-Boltzmann, proporcional a
1/T*. Ao mesmo tempo, a CDQP apresenta como vantagem descritiva a forte depen-
déncia logaritmica na temperatura, originaria da presenca da constante de acoplamento
da interacao forte, a.

A EoS de uma estrela de quarks utilizando a equacao de estado fria e densa na teoria
CDQP foi proposta por Refs.[I56, 157] em nivel de ~ o, No que segue, nos baseamos
na Ref. [I25]. A referida EoS descreve matéria composta de quarks, eletricamente
neutra e em equilibrio beta, e é definida em termos do potencial quimico baridénico
(g e parametrizada em termos da constante de acoplamento da interacao forte ay
e da massa do quark estranho, m,. Os valores seguintes sao adotados inicialmente
nesta formulacao: a4(1,5GeV) = 0,326 e my(2GeV) = 0,938GeV, valores estes que
depois evoluem em funcdo da escala de energia representada por A no esquema de
renormalizacao de subtragao minim, representada, pela sigla MS.

A EoS e suas primeira e segunda derivadas sao descritas com uma precisao muito
alta pela funcao de ajuste

Poco(ps, X) = Psp(us) <C1 — (,UB/GZE/))()_ b(X)) , (4.47)
a(X) = i X, b(X)=d X", (4.48)

onde denotamos a pressao de trés sabores de quark sem massa e nao interativos (em
N. = 3) por

S (un/3)" (4.49)

472

No caso em que a pressao é dada em termos do potencial quimico baridénico, obtemos

Psp(pp) =

a densidade de energia, ¢(up), e o nimero bariénico, np(up), da seguinte forma,

e(up) = ppnp — Plus),  np(ps) = CUZE;?- (4.50)

A dependéncia do resultado na escala de renormalizagao esté contida nas fungoes a(X)
e b(X), que dependem de um pardmetro adimensional proporcional ao pardmetro de
escala, X = 3/_X/ pp. Os valores das constantes ¢y, dy, ds, V1, s sdo fixados por meio da
minimizacao dos valores da seguinte fungao de mérito:

X* = [AP(ug, X)* + [AN (g, X))* + [AC: (g, X)), (4.51)

onde AP, AN e Ac? sao as diferengas entre os valores da pressao, densidade do niimero

*Na teoria quantica de campos, o esquema de subtracdo minima, ou esquema MS, é um esquema de
renormalizacdo usado para absorver os termos infinitos que surgem em calculos perturbativos além da
ordem principal, introduzido independentemente por Gerard 't Hooft e Steven Weinberg em 1973. O
esquema MS consiste em absorver apenas a parte divergente das correcoes radiativas nos contratermos.
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de quarks e velocidade do som ao quadrado obtidos do ajuste e de expressoes perturba-
tivas completas apresentadas na Ref. [I55], normalizadas aos valores correspondentes
de Stefan-Boltzmann. Os seguintes valores foram adotados para estes pardmetros [125]

cp = 0.9008, d; =0.5034, dy=1.452, v, =0.3553, vy =0.9101. (4.52)
O ajuste acima corresponde a regiao definida pelas seguintes condigoes up < 2 GeV,
P(up) > 0 e X € [1,4]. Apresentamos a seguir os resultados para a parametrizagao
anterior.

4.7.1 Resultados

Nossos resultados, apresentados a seguir, visam mostrar, de forma geral e analitica
como informagoes sobre a equagao de estado (EoS) de matéria fortemente interagente,
obtida usando a Cromodindmica Quéntica perturbativa (CDQP) restringe a EoS em
densidades alcancaveis em estrelas de néutrons. Nossa abordagem é baseada, como
vimos, na utilizacao de potenciais termodinamicos no limite de alta densidade, jun-
tamente com a estabilidade termodinamica e a causalidade. Isso requer considerar a
pressdo também como uma fungao do potencial quimico p(u) em vez da pressao comu-
mente usada como uma fungado somente da densidade de energia p(e). Os resultados
podem ser usados para extrapolar os calculos de CDQP para densidades mais baixas.

Nos resultados abaixo, vemos como a EoS torna-se mais rigida a medida em que
aumentamos os valores de X. A diferenca da inclinacao das equagoes de estado para os
dois valores de X é mostrada na figura
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Figura 4.15: Equacgoes de estado para dois valores de X adotados no presente trabalho.
Percebemos que a EoS com valor X=3,205 ¢ mais rigida do que aquela com X=2,0.

A dependéncia da escala X na relacdo massa-raio para os dois valores adotados no
presente capitulo é mostrada na figura £.16] A depéndencia da escala X na massa
maxima estelar pode ser vista claramente na referida figura, ou seja, quanto maior o
valor de X, mais rigida a correspondente EoS, e maior a massa estelar.
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Figura 4.16: Dependéncia da escala X na massa maxima em fun¢do do raio estelar.

Parametrizagoes da CDQP ‘

M/ Mg R[Km] p/po
X=2,0 1,14 6,46 13,18
X=3.205 2.23 1204 4625

Tabela 4.4: Propriedades estelares macroscopicas com as razoes das densidades bario-
nicas correspondentes aos valores de massa estelar maxima.

A parametrizagao utilizada permite um valor maximo de X igual a 4; com tal valor
de X, a massa maxima estelar atingida ¢ superior a 2,5 M e o raio estelar em torno de
15 km. As estrelas de quarks descritas nesta secdo apresentam as mesmas caracteristi-
cas dos modelos estudados anteriormente, ou seja, estrelas ligadas pela forca forte, que
apresentam comportamentos distintos porém no que se refere a relagao M-R, seja para
estrelas de néutrons, seja para estrelas hibridas. A vantagem desta parametrizagao,
baseada na CDQP, esta no fato de levarmos em consideracao, diferentemente dos casos
anteriores, o confinamento dos quarks de uma maneira realistica, bem como a presenca
da constante da interacao forte, sem a necessidade de introduzir uma separagao irrealis-
tica e artificial, entre o vacuo perturbativo e o nao perturbativo, por meio da insercao
de uma constante de sacola. Lembrando que, em primeira orderm, a "constante'da
interacao forte, em funcdo do momentum quadratico transferid, Q)?, é caracterizada
pela condicdao /@Q? — oo:

OéSZOés(QQ): ( 127

33— 2ny)In(Q2/A?)

(4.53)

X0 momentum quadratico transferido Q2 representa a escala de resolucio do sistema.
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Desta expressdao, no limite em que Q?> — A?, entdo oy — 00, de forma que, para
distancias entre os quarks da ordem de r ~ 1/A, a interacao se torna extremamente
expressiv. A é um valor calculado quando se mede a,(Q?). O valor de A estd 150-300
MeV. A desvantagem desta formulacdo, como dito anteriormente, é supor que a CDQP
seja aplicavel a estrelas de quarks, na medida em que as suposi¢oes que embasam esta
proposicao nao apresentam ainda elementos observacionais que a substanciem de forma
rigorosa e definitiva, estando ainda na fase de especulacao.

Os trabalhos anteriores a esta tese foram dedicados ao estudo da parte nao per-
turbativa da fatorizacao da CDQ, em ordem dominante. A saber, no que se refere ao
comportamento da densidade de probabilidade de glions a pequeno x (ou altas ener-
gias de centro de massa) [I58]. Para isso, colisdes do tipo préton-préoton e fon-ion a
altas energias disponibilizam excelentes informagcoes sobre essa densidade, sendo que
nos trabalhos anteriores, foram usados a fotéproducao de mésons vetoriais em colisoes
ultra-periferais para tal investigacao. Gracas a colisores circulares como o LHC - alta
energia de centro de massa-, pode-se alcancar valor de pequeno-x, envolvendo ions ou
prétons. A variavel x de Bjorkenf™] Fisicamente, x de Bjorken representa uma fragio
do momentum de um especifico parton com relagao ao momentum total do préton -
nome genérico para quarks e glions. Em particular, a distribui¢ao partonica no nu-
cleon para pequenos valores de x apresenta, neste regime, um crescimento rapido de
acordo com as equagoes de evolugao linear DGLAP ou BFKL. Logo, a secao de choque
cresceria indefinidamente - efeitos nao lineares. Em termos de teoria, as equacoes de
evolugao que levam a saturagao deste crescimento da secao de choque sao as equagoes
de evolugoes nao-lineares JIMWLK e BK. Para maiores detalhes recomendamos as
excelentes teses de doutorado [159] [160].

4.8 Conclusao

No presente capitulo estudamos quatro modelos contendo quarks como sua compo-
sicao primordial. As predi¢des do mais simples destes modelos, e amplamente utilizado,
o modelo MIT, como vimos, nao atingem a massa maxima estelar observada para uma
estrela compacta, ou seja, 2.35 M, [144], embora este modelo descreva as caracteristi-
cas principais da CDQ, — o confinamento e a liberdade assintética dos quarks, ainda
que o mecanismo de confinamento seja introduzido nestes modelos de uma forma ad
hoc, artificial, por meio de uma regiao de superficie descontinua, modelada por uma
fungao 6. A fim de atingir a massa maxima estelar recentemente observada, incluiu-se
uma interagao entre os quarks por meio da troca de um méson vetorial-isoescalar, cujo
campo é representado por V*#, utilizando para tal o modelo vMIT. Esse modelo exibe

Xi() confinamento também é resultado do acoplamento nao-linear dos glions. Alids, ndo foi provado
rigorosamente ainda, embora cdlculos na CDQ rede mostrem boas evidéncias. O potencial de energia
entre dois quarks ¢ dado por V(r) ~ £4-br. O primeiro termo é do tipo potencial de Coulomb enquanto
o segundo, é linear.

¥t A varigvel z de Bjorken é definida em termos do momentum quadratico transferido Q2 e da energia

2
de centro de massa +/s na forma: x = %
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as mesmas propriedades relativas & CDQ do modelo anterior, com a adi¢do porém desta
interacao vetorial-isosescalar, de natureza repulsiva, que torna a equagao de estado mais
rigida em comparacao a equacao correspondente do modelo MIT. Ainda, estudamos o
modelo CFL que também descreve o confinamento e a liberdade assintética dos quarks
e, adicionalmente, o fenémeno da supercondutividade de cor. Este modelo nao exige
a inclusao de léptons na descricao tedrica com o objetivo de manter a neutralidade de
carga elétrica, nao exigindo ademais a inclusao do equilibrio beta, pois os trés quarks
possuem o mesmo momentum de Fermi. Por fim, estudamos a parametrizacao baseada
na CDQP, a qual por partir do potencial termodinamico da CDQP, descreve intrinsica-
mente os fendomenos da liberdade assintotica e confinamento de maneira consistente com
a fenomenologia. No entanto, a confiabilidade desta parametrizacao estda na suposicao
de uma densidade estelar de ~ 40nq, densidade esta que difere de maneira expressiva
de todos os modelos nucleares e de quarks conhecidos. O estudo dos modelos MIT e
vMIT se faz necessario para construir, de forma consistente, uma EoS de estrelas hibri-
das, constituidas por uma parte externa com uma EoS hadronica e o nicleo com uma
EoS de quarks. Concluimos estas observacoes reafirmando que os trés ultimos modelos
atingem a massa maxima observada. Incluimos ao final referéncias que discutem alguns
dos temas abordados neste capitulo [145, 122} 146], 148, 150, 151, 152 153| 154 161].



Capitulo 5

Estrelas Hibridas

No capitulo anterior estudamos modelos tedricos que descrevem as estruturas e as
propriedades de estrelas constituidas por hadrons ou por quarks, mais precisamente,
estrelas de néutrons e estrelas estranhas. Nesse capitulo analisamos as condi¢oes para
a possivel existéncia de uma estrela hibrida, ou seja, uma estrela constituida por uma
camada externa composta por hddrons e com um carogo ou niicleo mais interno com-
posto por quarks. Desta forma, enfatizamos a hipétese de longa data de que algumas
estrelas compactas podem realmente ser “estrelas hibridas”, um meio estelar onde se-
ria energeticamente foravel a matéria u-d converter-se em matéria u-d-s por meio de
interacgoes fracas, diminuindo assim sua energia por barion. Nesse contexto, a energia
por barion dessa composi¢cao chamada matéria estranha corresponderia ao verdadeiro
estado fundamental da matéria, com energia por barion menor do que a do ferro, os
nicleos mais estaveis da natureza, tal que a estrela inteira se convertera em uma estrela
estranha com caracteristicas muito diferentes das estrelas compactas “convencionais”.
Caso a matéria estranha nao corresponda ao verdadeiro estado fundamental da maté-
ria, a estrela de néutrons pode ter um ntcleo de quarks seguido por uma fase mista e
manto nuclear no topo. Essas entao seriam as estrelas chamadas de hibridas.

No presente estudo, para descrevermos a camada externa estelar, usaremos a equa-
cao de estado caracterizada pela sigla NL3, pois esta reproduz adequadamente os re-
sultados experimentais na densidade de saturacdo. Para o carogo estelar usaremos os
modelos de quarks MIT e vMIT. Vimos no capitulo anterior que o modelo MIT original
nao reproduz as massas estelares observadas, cujo valor situa-se acima de 2,35M[144].
Vimos também, que para que o modelo reproduza tais valores de massas estelares faz-se
necessaria a inclusao de interagoes repulsivas entre os quarks por meio da troca de um
méson vetorial-isoescalar, representado pelo campo quadri-vetorial V*#, dando origem
assim ao modelo VMIT. Na secao subsequente, usamos a EoS CDQP combinada com a
EoS AP4 para construir uma estrela hibrida comparando nossos resultados com aque-
les apresentados na Ref. [125]. E importante ressaltar que a estrela hibrida construida
por meio dos modelos MIT e vMIT pertencem a classe de estrelas gémeas e, inclusive,
assemelha-se na relacao massa-raio a estrelas de néutrons.

E como veremos neste capitulo, na sessao de resultados, as massas maximas de
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estrelas hibridas sao em geral inferiores as massas de estrelas constituidas puramente
por quarks ou hadronicas. Além disso, como serda mostrado na secao de resultados, a
construcao de Maxwell que descreve as regides de transicao de fase e os critérios de
estabilidade restringem tanto a constante de sacola quanto o termo a0 que descreve a
intensidade do acoplamento entre os campos dos quarks e do méson vetorial-isoescalar.
E como veremos, como resultado dos calculos, a massa maxima da estrela hibrida se
situa em torno de 1,5M, ou seja, seu valor esta distante dos valores correspondentes
de massas observadas, ou seja, da ordem de ~ 2, 35M, [144].

Em suma, a conclusdo geral a que chegamos é de que a matéria de quarks e a
matéria hadronica, quando descritas pelos modelos adotados nesta tese, apresentam
uma janela de combinacoes de parametros com pouca abrangéncia do ponto de vista
de consisténcia fisica quando nos valemos da construcao de Maxwell para descrever uma
transicao de fase de primeira ordem. E como veremos, as massas maximas das estrelas
hibridas e das estrelas estranhas apresentam valores muito préoximos. A intersec¢ao
no plano P-u;, das correspondentes equagoes de estado, intersseccao esta baseada na
condicao de Gibbs para a transi¢do de fase, determinard as condi¢oes de equilibrio
alternativas a construcao de Maxwell. Quanto as equacgoes de estado hadronicas, suas
predigbes indicam massas maximas que podem atingir ~ 2, 0M, [122] [146], ou valores
superiores. Por fim, de acordo com [146], valores da velocidade do som que obedecem a
condigao ¢?/c? > 0,4 sao indicadores das caracteristicas peculiares da forca forte para
“suportar”, por meio de uma equagao de estado que descreva uma estrela hibrida com
2 My, enquanto que valores que obedecem a condigao ¢2/c* = 1.0/3.0 estao associados
ao limite conformal da CDQ.

Cabe ressaltar que as estrelas hibridas descritas neste capitulo pertencem a uma
classe de estrelas compactas denominadas estrelas gémeas, ou seja, estrelas caracteriza-
das por idénticos valores de massa, por raios distintos e por uma regiao de instabilidade
na sequéncia estelar. Outra caracteristica dessa classe de estrelas é o aparecimento de
um pico de transicao de fase no grafico que caracteriza a relagdo massa-raio estelar. A
atencao dada a estes critérios se faz necessaria devido a natureza peculiar de uma estrela
hibrida, diferentemente dos casos estudados anteriormente, em que toda a sequéncia
estelar apresenta configuragoes estaveis até o limite de massa maxima.

5.1 Critérios de Estabilidade e Velocidade do Som

Consideramos no que se segue os critérios de estabilidade estelar bem como o papel
da velocidade do som no meio e sua relagao com o grau de rigidez de uma dada equagao
de estado.

5.1.1 Principio de Le Chatelier

Objetos estelares compactos, principalmente anas brancas e estrelas de néutrons, sao
objetos que nascem quando estrelas normais morrem, ou seja, quando a maior parte de
seu combustivel nuclear é consumido. Ao contrario das estrelas normais, estes objetos
compactos nao conseguem se sustentar contra o colapso gravitacional gerando pressao
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térmica porque nao queimam combustivel nuclear. Em vez disso, as anas brancas
sao sustentadas pela pressao degenerada do gas de elétrons, enquanto as estrelas de
néutrons sao sustentadas pela pressao degenerada do gas de néutrons, combinada com
a contribuicao da parte repulsiva da interacao nuclear. Ao levar em conta esses aspectos
e analisarmos a estabilidade de configuracoes estelares compactas, utilizamos, como
vimos, as equagcoes de equilibrio hidrostatico regular, levando em consideragao os efeitos

da Relatividade Geral, ou seja, utilizamos as equagoes de Tolman-Oppenheimer-Volkoff
(TOV) [63, 64] (ver também os apéndices [A] e [B)).

2
u,d,s quark ?‘
hibrida
Ands brancas
Estrela de néutrons
® N ?
s :
~ hE b
2 -
80 Estranha
0 I I ! I I
6 8 10 12 14 16 18
logle g/cm?)

Figura 5.1: Tlustracao esquematica de solucoes das equagoes TOV [63],[64] para as mas-
sas estelares em funcao da densidade de energia para uma ampla gama de densidades
estelares centrais. Linhas sélidas indicam as regides onde as condigoes de equilibrio sao
satisfeitas. Figura adaptada de [48].

Quanto a condicao de estabilidade, considerando o equilibrio hidrostatico da estrela,
equilibramos o gradiente de pressao com a forca da gravidade e, junto com isso, usamos
diferentes equacoes de estado para diferentes configuracoes estelares. O problema é
entao reduzido a um sistema de duas equagoes diferenciais, que resolvemos usando
diferentes métodos computacionais, obtendo entre outras propriedades as relagoes entre
massa estelar e raio, bem como entre massa estelar e densidade central.

Quanto aos critérios adotados de estabilidade estelar, o principio de le Chatelier
ocupa papel central. O principio de Le Chatelier afirma que, se o equilibrio dindmico
de um determinado sistema ¢é perturbado pela mudanca das condigoes fisicas internas do
sistema, o ponto de equilibrio das configuragoes correspondentes ao espaco de fases se
modifica de modo a neutralizar a mudanca correspondente e restaurar entao o equilibrio
do sistema enfocado. No caso presente, este principio esta associado a estabilidade da
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matéria microscépica da equagao de estado estelar [48], e é dado por,

dP
— > 0. 5.1
52 (5.1)

O principio de Le Chatelier estabelece entao que a matéria da estrela deve satisfazer a
condicao ?TI; > 0, condigao esta essencial para a estabilidade estelar, tanto do ponto de
vista global quanto em relagao as regides elementares de nao equilibrio, caracterizadas
por sua vez por expansoes ou contracao microscopicas espontaneas.

Além das configuracoes de equilibrio indicadas na figura [5.1] as estrelas estao sujei-
tas a oscilagoes radiais. A condicao de estabilidade a oscilac¢oes radiais é dada por [4§]

OM (e.)
e >0. (5.2)

Ademais, a causalidade, que estabelece de maneira geral uma relacao entre causas e
efeitos de um determinado processo fisico, faz com que a velocidade do som no fluido
esteja sujeita a seguinte condicao:

. [ap
S < (5.3)

Por fim, a ultima condi¢ao de consisténcia fisica dos tratamentos formais estabelece
que a massa da estrela deve ser uma fungao crescente da pressao central [161], evitando
assim o colapso gravitacional. Para estrelas compostas somente de quarks ou hadrons,
os modelos utilizados nesta tese satisfazem todos os critérios anteriormente citados.

5.2 Estrelas Compactas Gémeas

Eventos com ondas gravitacionais tem revelado distintos cenarios evolutivos de es-
trelas compactas. Um cenario em que ocorre uma transicao de fase de primeira ordem
no interior dessas estrelas é de particular interesse, pois pode levar, sob certas condigoes,
a um terceiro ramo gravitacionalmente estavel, além das anas brancas e das estrelas de
néutrons. Este cendrio, conhecido como das estrelas compactas gémeas, gera estrelas
com a mesma massa que as estrelas compactas normais, mas com raios bem diferentes.
No presente trabalho, focamos em estrelas hibridas que passaram por uma transicao de
fase da matéria de hadrons para a matéria de quarks na regiao do nicleo estelar, onde
essa nova configuracao estavel surge. A énfase serd dada especialmente nos aspectos
da transicao de fase utilizando-se da construcao de Maxwell.

A construcio de Maxwell, relacionada a uma transicio de fase de primeira ordenf]
devido a sua prépria natureza, é caracterizada por uma lacuna em fun¢ao da densidade,
ou seja, ocorre um salto na descri¢ao da composicao estelar entre a fase de hadrons e a
fase de quarks. Essa lacuna corresponde ao intervalo de pressao constante onde ocorre
a transicao da matéria de hadrons para a matéria de quarks. Cabe ressaltar porém que
estas duas fases estdao em contato direto, diferentemente da construgao de Gibbs que
nao contempla tal lacuna, descrevendo uma transicao de fase continua. Na construgao

A construgio de Maxwell da fase mista estelar é definida pelas condigdes Fasei(up,ug) =
Fases(up,pg);up = pp1 = pp2. Ou seja, isto significa que o potencial quimico bariénico pup é
continuo, mas o potencial quimico elétrico p¢ salta na interface entre as duas fases. Além disso, ao
contrario da construgao de Gibbs, onde a pressao na fase mista aumenta com a densidade dos barions,
a construcao de Maxwell corresponde a uma pressao constante no intervalo de densidade da fase mista.
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de Gibb portanto, devido as suas proprias caracteristicas, nao ocorre essa regiao
de exclusao de modo que diferentes particulas, de diferentes naturezas, co-habitam o
mesmo meio com diferentes nimeros de ocupacao.

Estudos sugerem, apesar das incertezas inerentes a tal conclusdo, que em deter-
minadas situagoes, seja pela simplicidade formal, seja pelas limitagoes impostas pelas
observagoes de propriedades estelares concentradas apenas na regiao estelar de super-
ficie, que uma transicao de fase baseada na construcao de Maxwell [162, 164 [165], em
detrimento da transicao de Gibbs, contemple resultados consistentes. Outra distingao
entre as duas construgoes surge no “salto” das curvas que descrevem o potencial quimico
do elétron em funcao da densidade estelar. Na construcao de Maxwell, tal salto pode
levar a campos elétricos intensos, gerando, desta forma, fortes campos eletromagnéticos
em estrelas rotantes [162].

No que segue analisamos a estabilidade estelar por meio de uma equacao de estado
caracterizada pela sigla NL3 com uma regiao de pressao constante, Pj.q4ns, € cOM um
salto na densidade de energia, Ae, devido a uma transicao de fase de primeira ordem

que cumpriria a restricao de Seido [166],
AE 1 + 3 Ptrans

== : (5.4)
€trans 2 2 €trans
Um estudo detalhado realizado por [I67] mostra as possiveis sequéncias de estrelas

hibridas.

5.2.1 Equacao de estado hadronica NL3

A equagao de estado NL3 ¢é ajustada de acordo com a teoria relativistica de campo
médio HDQ-II (Hadrodindmica Quéntica II) [I0I]. Esta formulagdo de Serot e Wa-
lecka, por meio de acoplamentos com mésons escalares, vetoriais e iso-vetoriais, amplia
as caracteristicas descritivas do modelo HDQ-I [I00]. A teoria HDQ-II apresenta ex-
celentes descri¢oes de propriedades nucleares globais como por exemplo: propriedades
do estado fundamental de niicleos esféricos e deformados, tanto na regiao caracterizada
pela linha de estabilidade quanto em regioes distantes desta; tor¢ao anémala no desvio
do is6topo de Pb, bem como desvio anémolo isotépico nas cadeias de Sr e Kr. Mais
detalhes sobre o modelo citado podem ser encontrados nas referéncias [101], [168].

A densidade Lagrangeana do modelo HQD-IT é dada por [101] [168],

L = (0= gow — gpp - T — eA) —m — g,0) ¢
+ L0 —U(e) = 200w + L2
2 4 2
YRR+ Lz Lp g, (5.5)
4" 27 4o '

As condigdes de Gibbs para a fase mista sdo Fasei(up,pg) = Fasex(up, p1Q)ipip = pp1 =
[1B2; HQ = HQ1 = HQ2 -

MO limite de Seidov é utilizado para determinar uma terceira familia de objetos compactos, ou seja,
as estrelas gémeas: aparéncia de ramo instavel seguido de um ramo estavel. Deve-se salientar que a
formacao de estrelas gémeas ocorre somente com a construgao de Maxwell bem como a condicao de
Seidov.



Capitulo 5: Estrelas Hibridas 94

expressao esta que contém niicleons, representados pelo campo 1, com massa m, mésons
o,w, p, o campo eletromagnético A, acrescida, na parametrizacao NL3, por termos de

auto-interagao nao lineares do campo o

1 1 1
Ulo) = §m302 + gggag + 19304. (5.6)

Os valores dos pardmetros da abordagem NL3 [168] sdo mostrados na tabela [5.1]
5.3 Resultados

O comportamento dos hiperons no vacuo é muito diferente do que ocorre na matéria
de altas densidades, como no niicleo das estrelas de néutrons. Consideragoes termodi-
namicas sugerem que os hiperons sao produzidos na matéria de estrelas de néutrons
quando a densidade barionica se torna maior que um certo limite, que depende das
caracteristicas da interacao entre as particulas. Se a densidade barionica, ou seja, a
soma das densidades numéricas de néutrons e protons, exceder o valor limite, o sistema
pode converter alguns nicleons em hiperons. Além disso, a enorme densidade do sis-
tema e a acao do mecanismo de bloqueio de Pauli evitam o decaimento dos hiperons.
Por outro lado, no vacuo, os hiperons sao instaveis e decaem em uma escala de tempo
tipica definida pela interagdo fraca. Hiperons podem aparecer no niucleo interno de
estrelas de néutrons em densidades de cerca de (2 — 3)py. A sua presenga no interior
da estrela de néutrons conduz a um abrandamento da EoS e consequentemente a uma
reducao da massa estelar maxima. Ha entretanto entre a comunidade cientifica incer-
tezas quanto a realizacao efetiva da presenca de hiperons em estrelas de néutrons. Este
tema, fora do escopo desta tese, nos fez limitar a regiao de densidades associadas a
transicado de fase entre a parte hadronica e a de quarks, descritas pela parametriza-
¢ao NL3 e pelos modelos MIT e vMIT, de modo a excluir a presenca dos hiperons no
interior estelar [42] 174 [177]. Além disso, a fim de comparar nossos resultados para es-
trelas hibridas com os resultados correspondentes apresentados na Ref [162], adotando
os modelos representados pelas siglas TM1YY e MIT, usamos os mesmos valores das
massas dos quarks, ou seja: m,= 5 MeV, myz= 10 MeV e m,= 150 MeV.

Parametros Ajustados e fixados [168]

M= 939 (MeV) valor fixado
my = 508 (MeV) go= 10,217
me, = 782,501 (MeV) go— 12,868
m, = 763,0 (MeV) 9= 4,474
g2=-10,431 (fm™1) g3=-28,885

Tabela 5.1: Tabela com os valores das massas do mésons e das constantes de acopla-
mento adotadas para a formulacao lagrangiana do modelo NL3.

A tabela[5.1] contempla os valores das massas do mésons e das constantes de acopla-
mento adotadas para a formulagao lagrangiana do modelo NL3. Acoplamentos surgem
naturalmente em uma teoria quantica de campos. Um papel especial é desempenhado
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pelos acoplamentos nas teorias quanticas relativisticas, acoplamentos estes que sao adi-
mensionais, ou seja, sao representados por nimeros puros. De maneira geral, na fisica,
uma constante de acoplamento entre campos, ou parametro de acoplamento de cali-
bre, é representada por um valor numérico, adimensional, que determina a intensidade
da forga exercida em uma interagdo. Nos primérdios, a constante de acoplamento
relacionava a forca entre dois corpos estaticos com as “cargas” dos corpos, ou seja,
a carga elétrica em eletrostatica e a massa na gravidade Newtoniana, dividida pela
distancia que separa os corpos ao quadrado. Modernamente o conceito tem sofrido
muitas modificagoes e as constantes de acoplamento, de maneira implicita, parametri-
zam aspectos dindmicos de uma interacao, sendo portanto dependentes de grandezas
como momentum transferido, densidade, entre outros, embora mantendo a caracteris-
tica adimensional na maioria das vezes.

’ Propriedades da matéria nuclear simétrica [168] Valores empiricos ‘
po (fm™3) 0,1483 0,148/0,185[35]
Ey (MeV) -16,299 -15,0/-17,0[35]
K (MeV) 271,76 220/260[169]
J (MeV) 37,4 30/33,7[170]
m*/m 0,6 0,55/0,6 [L71]

Tabela 5.2: As propriedades da matéria nuclear simétrica representadas na tabela sao:
densidade de saturacgdo (pg), energia de ligacdo (Fp), compressibilidade da matéria
nuclear (K) e energia de simetria (J).

A tabela mostra valores das propriedades da matéria nuclear simétrica adotadas
neste trabalho. A densidade de saturagdo da matéria nuclear, py, como sabemos, é
muito importante para determinar a estrutura dos niicleos. Espera-se que a matéria
nuclear infinita, um sistema uniforme hipotético de protons e néutrons sem interagoes
de Coulomb, tenha uma energia por ntcleon que ¢ minimizada em py. Este valor
minimo descreve a saturagao nuclear e é uma propriedade fundamental da estrutura
nuclear. Além disso, este valor de py é uma referéncia importante que é usada para
medir até mesmo matéria de maior densidade em observagoes astrofisicas e em reagoes
no laboratoério. A saturacao nuclear implica que a densidade interior de niicleos pesados
deve ser quase constante e proxima de pg. Historicamente, a férmula semi-empirica
de massa e o modelo de gota liquida descrevem o niicleo como uma gota quantica
incompressivel em py. Mas por que a matéria nuclear satura? E como se pode calcular
a densidade de saturacao py? Surpreendentemente, embora esta nao seja a tematica,
— ainda que fascinante —, central desta tese, as respostas ainda em aberto a essas
perguntas enganosamente simples tém provado serem sutis e evasivas. Uma discussao
muito interessante sobre estas questoes pode ser encontrada na referéncia [147].

A tabela mostra que alguns valores ajustados diferem significativamente dos
correspondentes valores empiricos, pois foram realizados com base em valores experi-
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mentais coletados até o ano de 1996. O artigo da Ref. [I72], realiza uma andlise de
diversos modelos nucleares para determinar a energia de simetria nuclear e compara,
com base em novos resultados experimentais - indicados pelas siglas CREX e PREX
- dados sobre a “espessura de pele” do néutron. A analise com 68% de confianca,
segundo os autores, leva a um valor diferente da inclinacdo da energia de simetria em
comparacao aos modelos nucleares “convencionais”. A equacao de estado NL3 tabelada
foi, por sua vez, obtida de Ref. [I73] para o caso em que hé a inclusdo de elétrons.

Com o intuito de obtermos os valores de pressao estelar onde ocorrera a transicao
de fase, buscamos identificar pontos de interseccdo entre os potenciais quimicos dos
hadrons e dos quarks, apresentados na figura [5.2

200 - . - - T - - - 1 - - - T°r - - - 1 T 1
i NL3 ——

[ M.LT, BY4=181 MeV

175 C

150 |

125 -

100 [

P [MeV/fmd]
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r PQuark(ub)=PHadron(ub)
50 | \

25 -

(1136.83, 38.35)
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Potencial quimico barionico [MeV]

Figura 5.2: A figura mostra o comportamento da pressao estelar em fungao do potencial
quimico bariénico usando a parametrizacdo NL3 e o modelo MIT. O valor da pressao
estelar encontrado para a transi¢do de fase é de 38,35 MeV/ fm?3.

Analisamos a seguir (ver figura [5.3) os limites de densidade barionica associada a
pressao estelar representada na figura [5.2]
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Figura 5.3: Comportamento da pressdo interna estelar em fun¢do da densidade de
energia para as EoS de estrelas hibridas, de néutrons e de quarks.

A estrela hibrida, descrita pela parametrizacao NL3 e pelo modelo MIT, - repre-
sentada pela linha vermelha tracejada -, tem o inicio da fase de transicdo exatamente
para uma densidade barionica dada por 2.0ng. Ao acrescentarmos a interagao vetorial-
isoescalar entre os quarks, descrita pelo modelo vMIT, - cujos resultados sao repre-
sentados pela linha azul celeste solida -, notamos que a transicao de fase ocorre logo
apds a densidade barionica igual a 1.5ny. E como era de se esperar, essa EoS é mais
rigida do que a anterior, ou seja, - a pressao estelar predita por essa EoS é superior
a pressao correspondente determinada pelo modelo MIT para uma mesma densidade
de energia, resultando em uma massa estelar méxima superior a massa predita pelo
modelo sem interacao entre os quarks. Outro aspecto importante é o valor da cons-
tante de sacola. Embora tenhamos usado outra parametrizacao em relacao ao artigo
da Ref. [162], ainda que os modelos adotados sejam similares, o valor da constante de
sacola diferiu em apenas 1 MeV quando considerados ambos os modelos. Para B'/*
abaixo de 181 MeV, a transicao de fase ocorre em nossos modelos para valores cada vez
mais proximos da densidade baridnica de saturacao. Devemos lembrar a dependéncia
no potencial quimico de ambas as fases, em que seus valores serdao diferentes para cada
EoS, seja descrevendo sistemas de hadrons ou de quarks. Como resultado, tanto a
constante de sacola quanto o termo a0 se situam segundo os resultados dentro de uma
faixa muito estreita de valores fisicamente consistentes.
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Figura 5.4: Comportamento da velocidade do som no meio em fun¢ao da densidade de
energia considerando-se as equagoes de estado estudadas neste capitulo. Para valores
da velocidade do som acima de \/m, somente a EoS NL3 satisfaz essa condicao, a
qual designa a velocidade do som no meio para um gas de férmions relativistico.

A figura possibilita por sua vez verificarmos a condicao de causalidade por meio
da andlise do comportamento da velocidade do som no meio em fun¢ao da densidade
de energia. E como era de se esperar, todas as equagoes de estado consideradas nesta
secao respeitam a condigao de causalidade associada ao comportamento da velocidade
do som no meio.

A figura a seguir descreve por sua vez a sequéncia estelar estavel, representando
o comportamento do salto relativo da densidade de energia Ae/e em fun¢ao da pressao
constante Pi..,s relativa a € devido a uma transicado de fase de primeira ordem que
cumpre a condi¢ao de Seidov [I66] para uma terceira familia de estrelas compactas -
estrelas gémeas.
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Figura 5.5: A figura mostra o comportamento do salto relativo da densidade de energia
Ae/e em fungao da pressiao constante Pj.q,s relativa a € devido a uma transicao de fase
de primeira ordem que obedece a restrigao de Seidov [166]. As duas estrelas hibridas
representadas por pontos situados no canto esquerdo superior da figura, segundo a ori-
entacao indicada em [167], referem-se a estrelas com sequéncias estelares desconectadas
- um ramo instavel seguido de um ramo estavel. Ha outras possibilidades, por exemplo,
ramos conectados, ver [167].

No graficos seguinte, figura [5.6, vemos o comportamento da massa estelar com
relacdo a pressao central. A condigdo de estabilidade afirma que a massa estelar deve
ser uma funcao crescente com relagao a pressao central. As regides onde isto nao ocorre
representam regides de instabilidade estelar. O critério é fundamental para prevenir o
colapso gravitacional estelar.
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Figura 5.6: Curvas que descrevem a evolugao da massa estelar relativa em funcao da
pressao central. O comportamento das curvas revelam regioes de estabilidade, que
correspondem a regioes onde a massa estelar cresce com a pressao central, e regides
de instabilidade estelar, onde o comportamento da massa estelar nao obedece a este
critério.

A figura mostra o comportamento da massa estelar em funcdo da densidade
de energia central. As lacunas presentes nas curvas das estrelas hibridas indicam o
intervalo de densidade de energia em que ocorre a transicao de fase. A condicao de es-
tabilidade estelar é indicada pela inclinagao das curvas nos casos em que esta inclinagao
for maior ou igual a zero.
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Figura 5.7: Comportamento da massa estelar em termos da densidade central de ener-
gia. As lacunas presentes nas estrelas hibridas indicam o intervalo de densidade de
energia em que ocorre a transicao de fase.

Por fim, o comportamento da relagdo massa-raio das estrelas hibridas para as EoS
estudadas neste capitulo ¢ mostrado na figura [5.8|
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Figura 5.8: Comportamento da relagdo massa-raio das estrelas hibridas para as EoS
estudadas neste capitulo. As linhas s6lidas vermelha e azul celeste indicam a sequéncia
estelar instavel.
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O resultado correspondente a estrela hibrida sem a interacao vetorial-isoescalar
entre os quarks (linha tracejada vermelha) é muito semelhante aos resultados corres-
pondentes presentes na Ref. [162] usando a construcao de Maxwell, exceto pela pequena
diferenca entre os resultados obtidos referentes aos raios estelares; a este respeito os
raios estelares obtidos em nossos cédlculos sao levemente menores. A diferenga dos re-
sultados se deve fundamentalmente a utilizacao de equagoes de estado para a matéria
de hadrons distintas, embora com parametrizagoes idénticas ou equivalentes. A pre-
sente se¢do refere-se ao trabalho publicado [163], todavia, com outra equagao de estado
hadronica.

5.4 Parametrizacao CSS

Estudamos a seguir as curvas massa-raio de estrelas hibridas, supondo uma tnica
transicao de fase de primeira ordem entre a matéria nuclear e a de quarks, com uma
interface nitida entre o nicleo de matéria de quarks e o manto da matéria nuclear.
Usamos uma parametrizacao genérica da equagao de estado da matéria de quarks, que
pressupoe uma velocidade do som constante no meio, parametrizacao esta denominada
CSS, ou seja, uma parametrizagdo independente da densidade [I67]. Os autores ar-
gumentam que essa parametrizacao fornece uma estrutura para comparacao e teste
empirico de modelos de matéria de quarks. Nesta formulagdo, como veremos a seguir,
os parametros de controle sao a pressao de transicao, a descontinuidade da densidade
de energia e a velocidade do som na matéria composta por quarks.

E um fato conhecido que, na presenca de tal fronteira de uma transicdo de primeira
ordem, haverd um ramo conexo estavel de estrelas hibridas, se a descontinuidade da
densidade de energia na regiao de transi¢do for menor do que um determinado valor
critico, valor este que depende apenas da razao entre a pressao e a densidade de energia
da matéria nuclear na regiao de transicao. Os autores confirmam tal resultado e inves-
tigam a partir dai as condig¢bes para a ocorréncia de um ramo hibrido desconectado e a
visibilidade dos demais ramos hibridos, justificando assim a parametrizacao adotada.

A motivagdo deste estudo é justamente comparar a flexibilidade dos pardmetros
livres com modelos fisicos de matéria de quarks como, por exemplo, MIT, vMIT e
NJL. Obtemos o diagrama de fases de possiveis formas da relagao massa-raio da estrela
hibrida, onde os parametros de controle sao a pressao de transi¢ao, a descontinuidade
da densidade de energia e a velocidade do som na matéria de quarks. Por meio deste
estudo descobrimos que este diagrama ¢ sensivel aos parametros da matéria de quarks,
mas bastante insensivel aos detalhes da equacdo de estado da matéria nuclear. Ao
compararmos a velocidade do som no meio, enquanto parametro de controle, concluimos
que no caso no modelo MIT esta velocidade é aproximadamente constante, enquanto
na formulagdo CFL a velocidade do som nao é constante.

O presente estudo consiste portanto na parametrizacdo da equagao de estado da
matéria de quarks em termos de trés quantidades: a pressao P...s de transicao da
matéria nuclear para a matéria de quarks, a descontinuidade na densidade de energia
A€ na regido de transicao e a velocidade do som ¢y na matéria de quarks, que por
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suposicao permanece constante conforme a pressao varia de Pj,.q,s até a pressao central
correspondente a massa méaxima estelar. Esta parametrizacao, denominada CSS pode
ser vista como correspondendo aos termos de mais baixa ordem de uma expansao de
Taylor da equacao de estado que descreve a matéria de quarks no entorno da pressao
de transi¢ao [167]. A parametrizagao é dada por

e(p) < Purans (5.7)

ee+ A+ (P —pt) P> Prrans (5.8)
onde ¢; é a densidade de energia no inicio da transicao, Ae corresponde ao intervalo
de energia referente a transicao de fase e Pj..,s descreve a pressao de transicdo. Para
alguns modelos do tipo Nambu-Jona-Lasinio, a equacao de estado [5.8| ajusta-se quase
exatamente. Antes de avaliarmos essa parametrizacao usando a EoS do MIT, vamos
reescrevé-la de forma termodinamicamente consistente, em termos do potencial quimico
baridnico [167], na forma:

P
e(p) = e + o (5.9)
Escrevemos entao a pressao em funcao do potencial quimico bariénico, obtendo
p(us) = Aug” — B e(up) = BAug” + By np = (1+ B)Au}, (5.10)

apo6s introdugao de um parametro adicional, A, com dimensao de massa da ordem de
3 - 3. O parametro A pode ser variado sem afetar a relagao entre a pressao e a energia
. Ao construir uma transicao de primeira ordem de de uma EoS de baixa pressao
para uma EoS de alta pressao da forma , devemos escolher o parametro A de forma
que a pressao seja uma funcao monotonicamente crescente de ppg, ou seja, para que o
salto em npg na regiao de transicao nao seja negativo.

Procedemos a seguir a uma simples manipulagao algébrica na equacao da pressao
estelar acima, onde identificamos, na comparando com a equagao , que 3 =1/C?
e ¢ = (1+ ) B, onde B representa a constante de sacola. No que segue expressamos a
parametrizacio em termos de C?, mas lembrando que a definicio formal é C,/c = \/CélE .

A fim de avaliarmos a aplicabilidade dessa parametrizagao, usamos como referéncia
a EoS do modelo MIT com BY*= 181 MeV, e um potencial quimico bariénico inicial,
para ajuste, dado por up = 1065 MeV e ainda C?= <0,3161>. Ao ajustarmos a EoS
do modelo MIT com a constante de sacola B'/*= 181 MeV, usando os valores supra
citados, obtemos: A=3,5368 x 107! e B= 141,445 MeV /fm®. Com esses parametros,
verificamos numericamente se esta EoS, tanto na descricao de estrelas estranhas quanto
para estrelas hibridas, reproduz os mesmos resultados do modelo MIT. Em seguida,
usamos o valor anterior da constante de sacola, BY/*= 181 MeV e alteramos o valor
do parametro C?=0,4, valor este levemente superior ao anterior. Encontramos entio
A=3,5881x 107%. E importante notar que a alteracio da velocidade do som no meio,
mantendo o mesmo valor da constante de sacola, alterou significativamente o valor do
parametro A, embora o artigo da Ref. [I67] argumente que alteragoes em A sdo pouco
significativas no resultado final. A seguir veremos as consequéncias da alteracao da
velocidade do som no meio no que diz respeito ao comportamento das equacgoes de
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estado computadas neste capitulo.

A figura mostra o comportamento da velocidade do som no meio em funcao da
densidade de energia usando o modelo de quarks MIT. Os resultados indicam que a
velocidade do som é aproximadamente constante para este modelo

04 L I1/'4' L
[ M.LT-B =181 MeV

[ (13) — ]
0.38 |- -

036 | ]

034 | .

© o032 :
03 | .
028 | :
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Densidade de energia [MeV/fm3 Ji

Figura 5.9: Comportamento da velocidade do som no meio em fun¢ao da densidade de
energia usando o modelo de quarks MIT.

A figura mostra o comportamento da pressao em funcao do potencial quimico
barionico correspondente as diferentes parametrizagoes adotadas
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Figura 5.10: Comportamento da pressao em funcao do potencial quimico baridnico
tendo em vista as diferentes parametrizagoes adotadas.

Os valores do potencial quimico barionico do modelo CSS foram ajustados fixando
a velocidade média do som de acordo com os resultados do modelo MIT. Porém, ao
ajustar a velocidade do som no meio superior os resultados das equagoes de estado
diferem: a pressao (linha verde cheia) nao cresce tao rapidamente quanto os valores
originais. A linha preta cheia (MIT) e a vermelha tracejada (parametrizagao CSS do
modelo MIT) sdo, como esperado, basicamente equivalentes, resultando, como também
é esperado, em relacoes massa-raio semelhantes. A seguir, comparamos as predicoes
das equagoes de estado com as parametrizagoes associadas tanto as estrelas estranhas
quanto as estrelas gémeas. A figura [5.11] mostra o comportamento das equagbes de
estado de matéria de quarks e hibrida. Percebemos da figura, que a transicao de fase
para NL3+CSS(C? = 0.4), — representada pela linha cheia de cor magenta —, inicia
em uma densidade de energia um pouco superior a nao parametrizada por meio do
modelo CSS.

De acordo com o ajuste mencionado anteriormente, a parametrizagdo CSS com a
mesma velocidade do som no meio e idéntica constante de sacola descreve acurada-
mente as predigoes da equacao de estado original do modelo MIT. Estes resultados
correspondem a linha cheia preta, enquanto os resultados da equacao de estado ajus-
tada sao representados pela linha vermelha tracejada. No entanto, a linha verde, a qual
corresponde ao valor C? = (.4, inicia em um ponto anterior & original (linha preta s6-
lida) além da equagao de estado correspondente ser mais rigida (revela maior inclinagao
com relacdo ao comportamento da equacgao de estado original para um mesmo valor
da densidade de energia). Claramente, tal equacdo de estado gerard uma sequéncia
estelar com uma massa superior em comparacao a equacao de estado anterior. No caso
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das estrelas hibridas, percebemos nas figuras uma transicao de fase mais curta (Ae);
o inicio da transicao da fase comega em um ponto posterior a 2ng - ou seja, em um
ponto de densidade posterior a transicao de fase correspondente a equacao de estado
do modelo MIT - e também termina em um ponto anterior de densidade. O grafico a
seguir mostrard a diferenca entre os casos em que se considera a parametrizagdo CSS
e sem considerarmos esta parametrizagao.
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- MIT,B/4=181 MeV ———
[ CSS, C2=<MIT>, BY/4=181 MeV - - - -
1250 | CSS, Cs2=0.4, BY4=181 MeV
2 1/4
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1000-_75_"I"'I"'I"‘I"‘I
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Figura 5.11: Comportamento das equagoes de estado de matéria de quarks e hibrida
usando a construcao de Maxwell. A caixa no lado esquerdo mostra a diferenca entre a
construgao da EoS hibrida usando (NL3+MIT) versus NL3+CSS(C? = 0.4).

A figura mostra o comportamento da relagdo massa-raio para a equacao de
estado do modelo MIT e do modelo com a parametrizacao CSS para estrelas de quarks
e para estrelas hibridas.
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Figura 5.12: Comportamento da relagao massa-raio para a equacao de estado do modelo
MIT e do modelo com a parametrizagdo CSS para estrelas de quarks e para estrelas
hibridas.

Analisando primeiramente os resultados correspondentes a parametrizagao CSS -
linha tracejada vermelha e linha cheia verde - para estrelas estranhas, ou seja, as
sequéncias estelares a esquerda da figura [5.12] notamos uma mudanca significativa
na massa maxima para C? = 0.4. No entanto, comparando a linha sélida preta -
associada ao modelo MIT - com a linha vermelha tracejada (C? =< MIT >), nio é
possivel perceber diferencas substanciais entre as predi¢oes destas equagoes de estado
para as massas maximas estelares. Estudando o lado direito da figura [5.12] ou seja, a
que corresponde a linha sélida azul (NL3+MIT) e comparando-a com a linha cheia de
cor magenta (NL34+C? = 0.4), vemos que ambas as equagoes de estado contemplam
valores distintos para a massa maxima das estrelas estranhas. Cabe salientar que a
linha magenta cheia correspondente & parametrizacio CSS com C? = 0.4 respeita a
condicao de Seidov de estabilidade para uma estrela hibrida-gémea.

O grande problema que identificamos neste tratamento reside no comportamento do
grafico do potencial quimico bariénico contra a pressdo: ao usar a parametrizacao CSS,
tornamos a EoS mais rigida ao aumentarmos o valor de C?. Porém este aumento de-
monstra um certo irrealismo quando confrontado com os intervalos de valores plausiveis
de C2. Dito de outra forma, cada modelo fisico, e suas configuracdes correspondentes,
possuem conjuntos de valores restritos, no que diz respeito a plausibilidade e consis-
téncia fisica. Nos referimos no presente caso, particularmente, a parametrizacao CSS.
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As escolhas dos valores dos pardmetros na parametrizacao CSS nao podem ser feitas
sem respeitar certos requisitos, certos vinculos. A saber, a dependéncia da velocidade
do som no meio e a reproducao da relagdo massa-raio da FoS original. Por exemplo,
a constante de sacola mimetiza a fronteira entre o vacuo perturbativo e o vacuo nao
perturbativo da CDQ. O diagrama de fases da matéria nuclear estabelece por sua vez,
por um lado, vinculos que delineiam e restringem, embora ainda incertas, faixas de
variacgoes possiveis da constante B. Por outro lado, na fisica de particulas, B mimetiza
a regiao de confinamento de quarks em um hadron efetivo. Assim sendo, experimentos
com fisica de particulas estabelecem vinculos adicionais fisicamente plausiveis para a
constante de sacola. Ja o pardmetro A, por sua vez, tem como vinculo precipuo, o
crescimento monotonico da pressao, em uma transicao de primeira ordem, da regiao de
baixa pressao para a regiao de alta pressao, em fun¢ao do potencial quimico baridnico,
de forma que o salto correspondente no niimero baridnico nao seja negativo. De outra
feita, a velocidade do som esta restrita pelo limite causal. Estes vinculos estabelecem
faixas estreitas de combinacoes destas grandezas, fisicamente plausiveis e aceitaveis que
possibilitem uma descrigao tedrica que reproduza os valores observados destas estrelas
compactas. Lembrando ademais que os valores da constante de sacola e do parametro
a0 do modelo vMIT permitem, para uma dada equacao de estado hadronica, poucas
construcoes fisicamente consistentes de acordo com a Ref. [146] 162].

Outros autores sugerem como alternativa usar duas transicoes de fases simultane-
amente (2SC, CFL) em combinagdo com a parametrizacao CSS, ou seja, do ponto de
vista “fisico”, poder-se-ia ampliar desta forma a faixa de variagoes das parametrizagoes
correspondentes, de modo a descrever uma ampla gama de propriedades de estrelas
gémeas. Reafirmamos que parametrizagoes deste tipo sao aceitaveis desde que seus pa-
rametros sejam fixados por uma equagao de estado fisicamente plausivel e consistente,
como foi feito por exemplo no artigo da Ref. [I80], o qual usou trés equacoes de estado
politrépicas (9 pardmetros livres) e a crosta fixa para ajustar uma vasta gama de EoS
encontradas na literatura. As parametrizagoes por EoS politropicas reproduziram ade-
quadamente tanto estrelhas de néutrons quanto estreleas estranhas. Embora o ajuste
para estrelas estranhas mostrou uma pequena piora com relacao a estrelas de néutrons.

5.5 EoS no Ambito da CDQ Perturbativa

Nesta secao estudaremos estrelas hibridas por meio de uma equacao de estado for-
mulada, similarmente ao capitulo anterior, no ambito da Cromodinamica Quéantica
Perturbativa, CDQP. A fim de comparar nossos resultados com aqueles publicados na
Ref. [125], utilizando uma abordagem similar, abordaremos de maneira especifica, no
ambito da CDQP, a equacao de estado AP4; a qual também sera usada no capitulo
final desta tese. A transicao de fase sera realizada por meio da construcao de Maxwell.

No figura [5.13] a seguir mostramos o comportamento da pressao em func¢ao do
potencial quimico baridnico para diferentes valores do parametro de escala X e para
a EoS AP4 (ver apéndice . O gréafico mostra que a intersec¢ao da EoS AP4 com a
CDQP(X=3,205) ocorre em um ponto especifico. Em outras palavras, somente o valor
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de X=3,205 é capaz de satisfazer a condicao de Gibbs. Para o parametro de escala
X=4,0, a pressao fica bem acima da pressao da AP4, enquanto para a X=2,0, fica
muito abaixo da pressao hadronica. Os dados do lado esquerdo da figura [5.13] indicam
a pressao critica e o potencial quimico barionico correspondente. Conhecida a pressao
critica, podemos determinar a velocidade do som para as duas fases.
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Figura 5.13: A figura mostra o comportamento da pressdo em funcao do potencial
quimico bariénico para diferentes parametro de escala X e para a EoS AP4. O circulo
indica a condigao de Gibbs necesséaria na construgao de Maxwell.

O comportamento da velocidade do som no meio é descrito na figura
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Figura 5.14: Comportamento da velocidade do som no meio. Na figura, os pontos
pretos com rapido crescimento representam os resultados correspondentes a equacao
de estado AP4; a parte desconectada do grafico representa a regiao de transicao de fase;
a linha saturada representa, por sua vez, os resultados obtidos por meio da equacao de

estado CDQP.

A figura mostra o comportamento da equagao de estado restrita ao limite
causal. A transicdo de fase correspondente é tdo suave (pequeno Ae€) que veremos o
efeito disso na relagdo massa-raio apresentada na figura [5.16]
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Figura 5.15: Comportamento da equacao de estado restrita pelo limite causal. A linha
solida preta descreve os resultados da equagao de estado CDQP-+AP4 e foi multiplicada
por 1,05 para melhor visualizacao.
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Os resultados da relagdo massa-raio obtidos por meio das equacoes de estado AP4,
CDQP e CDQP-+AP4 sao apresentados na figura [5.16
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Figura 5.16: Comportamento da relagao massa-raio para estrelas hibridas obtidos por
meio das equagoes de estado AP4, CDQP+AP4 e CDQP. A fim de checar a construcao
de Maxwell, comparamos o nosso resultado com o obtido pelo artigo [125], o qual esté
representado pelas caixas em amarelo. Podemos ver que tanto a curva sélida preta
quanto as caixas em amarelo se sobrepoem, ou seja, sao idénticas.

Na figura a linha vermelha (X=3,205) mostra o comportamento tipico da re-
lacao massa-raio de uma estrela de quarks, onde a massa e o raio crescem concomitan-
temente. No caso dos modelos AP4 e CDQP+AP4, reconhecemos o comportamento
caracteristico da relagdo massa-raio de uma estrelas de hadrons, ou seja, enquanto o
raio estelar diminui a massa da estrela cresce. A relagdo massa-raio nao deve porém
ser tomada como o Unico critério para determinar se uma dada estrela se configura
como de natureza hibrida ou entao contendo quarks ou ainda héddrons. No que diz
respeito a estrela de quarks, a Ref. [I75] usa modelos de quarks em conjunto com a
temperatura superficial associado a modelo de supercondutividade de cor para mostrar
que a estrela remanescente da supernova HESS J1731-347, apresenta indicios de ser
uma estrela estranha. No caso em que a temperatura superficial e a medida da massa
e do raio desse objeto cunhado como XMMU J173203.3-344518 se mostrarem sufici-
entemente consistentes, isto abriria uma possibilidade adicional de corroborarmos a
existéncia de estrelas de estranhas. As propriedades desse objeto sao R = 10, 4t8;§§ km
e M =0, 77f8f7 M com 1 o de confianca. Um outro objeto compacto, também com
massa pequena se insere na categoria de uma estrela "leve", foi também detectado pe-
los autores da Ref. [176], com M = 0,98 £+ 0,03 M; este objeto também se mostra
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importante para corroborar a hipotese, ainda em aberto, da existéncia de estrelas de
quarks/estranhas.

5.6 Conclusoes

Neste capitulo estudamos estrelas hibridas, e particularmente as estrelas gémeas,
cuja composicao contempla uma crosta nuclear e um nicleo composto por quarks. Na
descricao da parte nuclear usamos a parametrizagdo NL3 do modelo HDQ-II, enquanto
que, para a matéria de quarks, consideramos os modelo MIT, vMIT, CFL, CDQP e a
parametrizacao CSS. A modelagem de uma estrela hibrida segue condi¢oes especificas
de estabilidade e depende, também, do método aplicado para descrever transi¢oes de
fase estelares. A construcao de Maxwell, devido a simplicidade e consisténcia termodi-
namica - condi¢ao de Gibbs -, foi usada para conectar EoS em fases distintas, levando
em conta também, quando comparada com a construcao de Gibbs, que os resultados
correspondentes para a relacdo massa-raio diferem muito pouco dentre os modelos usa-
dos. Embora deva ser ressaltado, quando se adota a construcao de Maxwell, que sua
descrigao formal contempla uma regiao no plano (P-¢) em que a densidade de energia
¢é nula, ou seja, a velocidade do som no meio ¢é zero. Logo, essa regiao, deste ponto
de vista, nao é fisicamente plausivel. Além disso, demonstramos como as equagoes de
estado compostas por hadrons ou quarks viabilizam poucas combinagoes de parametri-
zagOes ao se impor a condi¢ao de Gibbs, como pode ser visto particularmente na figura
5.2l Dito de outra forma, dependendo do parametro da constante de sacola (B), do
termo de interagao ag do modelo vMIT, da velocidade da luz no meio (parametrizagao
CSS) ou considerando as demais EoS, as equagoes de estado de quarks podem néo cru-
zar a equacoes de estado de hadrons, condigdo essencial para satisfazer a condigao de
Gibbs e, inclusive, mesmo ao se cruzarem, podem nao satisfazer as condigoes de equili-
brio estelar. No entanto, com a intuito de facilitar os calculos, podemos usar equagoes
de estado parametrizadas, condizentes porém com critérios fisicos consistentes. Um
caso embleméatico se refere a parametrizacdo para a matéria de quarks denominada
CSS (velocidade do som constante). A fim de verificar possiveis desvios dessa para-
metrizagao e a sua dependéncia em Cg/c, ajustamos esta proposi¢do ao modelo MIT
e comparamos os resultados obtidos para equacoes de estado e a relagdo massa-raio.
Vimos que ao utilizar, na parametrizacdo CSS, o valor médio da velocidade do som
usando o modelo MIT, obtivemos valores para as constantes A e B que reproduzem
safistatoriamente tanto a equacao de estado quanto a relacdo massa-raio deste modelo.
Repetindo o mesmo procedimento para a estrela hibrida, também conseguimos um re-
sultado satisfatorio no que diz respeito aos resultados correspondentes ao modelo MIT.
Entretanto, alterando a velocidade do som para um valor um pouco acima do anterior
sem alterar os demais ajustes, o valor de A é expressivamente alterado bem como as
equacoes de estado correspondentes - visto que a inclinacao da EoS na parametrizagao
CSS é proporcional a 1/c?. A equacio de estado decorrente da nova parametrizagao
se mostra mais rigida, descrevendo portanto uma estrela com uma massa ligeiramente
superior aquela do modelo MIT. O mesmo acontece com a estrela hibrida quando con-
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sideramos o novo ajuste. Ha na literatura trabalhos que se utilizam de faixas de valores
de Cs que reproduzem, quase que perfeitamente, as predigoes dos mais variados mode-
los de equagoes de estado, como o modelo NJL, por exemplo. No entanto, como vimos
neste capitulo, uma simples variagdo na velocidade do som no meio ndo se mostra su-
ficiente para reproduzir a equacdo de estado de um modelo fisicamente plausivel que
descreva a matéria de uma estrela de quarks.



Capitulo 6

Mecanismos de Reaquecimento em
Estrelas de Néutrons

As estrelas de néutrons se formam como vimos quando uma estrela massiva fica sem
combustivel e a regiao central da estrela — o nicleo — colapsa, esmagando prétons e elé-
trons e gerando uma quantidade expressiva de néutronsﬂ. Se o nucleo da estrela estiver
entre cerca de 1 e 3 massas solares, esses néutrons recém-criados podem interromper o
colapso, deixando para tras uma estrela de néutrons. Esse processo gera assim o objeto
mais denso conhecido — um objeto com a massa de um sol , mas reduzida as dimensoes
de uma cidade, medindo cerca de 10-15 quilometros de didmetro, um objeto fascinante,
cujo estudo possibilida sondar os extremos da fisica hadronica.

O resfriamento de estrelas de néutrons (doravante denominadas EN) tem o poten-
cial de revelar caracteristicas importantes da matéria superdensa. O limite superior
das temperaturas superficiais é conhecido para uma boa amostra de EN com idades
< 105 anos e, com algumas excecoes, pode ser explicado por mecanismos de resfria-
mento padrao, ou seja, por emissao de neutrinos e fotons sem reaquecimento interno,
conforme confirmado em nosso estudo. No entanto, para objetos mais antigos é neces-
sario considerar algum tipo de aquecimento interno adicional para explicar os limites
superiores das temperaturas de superficie observadas, cujos valores sdo superiores ao
esperado [17§].

Estudamos neste capitulo o aquecimento cinético estelar protagonizado pela matéria
escura (ME) fermionica, bem como aquecimento estelar do tipo rotoquimico e ainda o
aquecimento de estrelas compactas associado ao decaimento dos campos magnéticos.
Nossos resultados indicam que EN com mais de ~ 10° anos, como uma estrela vitva
negra (VN), diferentemente de estrelas mais jovens, possuem limites superiores para
temperaturas superficiais muito mais expressivos do que os valores previstos por esses
trés mecanismos de aquecimento estelar [I78]. Pode-se ter também o aquecimento
cinético estelar pela ME bosonica, sem qualquer modificacao na temperatura superficial
efetiva. No entanto, a condicao para a formacao de buracos negro dentro da estrela de

iUma estrela de néutrons contém cerca de 10°7 hadrons
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néutrons é modificada. Todavia, como "observamos'estrelas de néutrons antigas, essa
hipdtese é descartada mesmo se as condigoes assim a favorecerem.

Demonstramos neste capitulo que mesmo considerando limites superiores, pois me-
didas mais precisam podem levar a uma ordem de grande menor para as temperaturas
de superficie de uma estrela VN, tais limites sdo consistentes apenas com o meca-
nismo de aquecimento rotoquimico. Além disso, mesmo restringindo os parametros de
aquecimento aos valores atuais ajustados e/ou medidos referentes a densidade local de
ME, bem como as massas e os raios das EN, os modelos de acrecdo de matéria escura
aqui estudados nao reproduzem os limites superiores das temperaturas de superficie
observadas. Concluimos entao que se os limites superiores para as estrelas do tipo VN
estiverem proximos das temperaturas reais, o aquecimento por meio de fétons gerados
ou por aniquilacdo de matéria escura, por energia cinética de colisao destes com os
nucleons, ou por ambos, nao corresponderd aos valores observados e que em termos
de plausibilidade e consisténcia formal/observacional modelos rotoquimicos podem ser
favorecidos [178].

6.1 Introducao

Nas ultimas décadas, o estudo de estrelas compactas alcangou um progresso extra-
ordinario como resultado do lancamento de varias instalagoes observacionais tecnica-
mente avancadas, abrangendo os regimes de radio, 6ptico, UV e raios-X, e expandindo
os limites de nossa compreensao de temporalidade estelar, espectros e imagens. Es-
ses avancos tecnoldgicos e os consequentes avancos em nosso conhecimento sobre esses
objetos compactos consolidaram nossa compreensao do papel de EN e do subconjunto
dos pulsares como laboratérios tnicos para sondar a matéria sob condigoes extremas
de densidade, gravidade e campos magnéticos de alta intensidade, condigoes estas nao
disponiveis em nenhuma instalacao terrestre.

A morte de uma estrela massiva em uma explosao de supernova e a ejecao do enve-
lope estelar resulta em uma EN ou em um buraco negro (BN), dependendo da massa do
progenitor e de outros detalhes da dindmica e estrutura estelar ainda pouco elucidados
e compreendidos [I} 2, B]. Quando uma estrela de néutrons atinge a “maturidade” (em
um tempo muito curto de sua vida estelar, de fato), a sua crosta externa tem como
composicio uma fina atmosferafl] Elementos ionizados se aglomeram entdo em uma
camada subsequente mais profunda, criando uma rede de nticleos na chamada crosta
interna e adicionalmente néutrons livres em um estado superfluido. Abaixo dessa ca-
mada, a pressao gravitacional é tao intensa que quase todos os protons se combinam
com os elétrons para se transformarem em néutrons. Nas regides ainda mais internas,
as especulagoes sobre sua composi¢ao ainda nao tiveram uma resposta definitiva: se
os néutrons sao as particulas dominantes em um ambiente composto por protons, néu-
trons e elétrons, ou se a pressao gravitacional extrema comprime a matéria induzindo o

iSe houver acrecdo de matéria apés a formacdo da EN, pode-se ter hidrogénio e hélio. No entanto, se
nao houver acrecao de matéria ou se reagdes termonucleares acontecerem depois da acrecao, elementos
pesados como Fe sao esperados.
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aparecimento de outras particulas exéticas como hiperons, ou induzindo ainda a decom-
posicao de prétons e néutrons em quarks up, down e estranhos, em proporgoes quase
iguais, existindo em um ambiente de alta pressdo ou possivelmente absolutamente es-
taveis (matéria estranha), ou mesmo algo como um condensado de Bose-Einstein, um
estado de matéria na qual todas as particulas subatomicas se comportam como uma
unica entidade descrita pela mecanica quantica.

Apo6s um longo periodo de especulacoes, e gracas a um instrumento langado em
2017, o Explorador de Composicao Interior de Estrelas de Néutrons da Estacao Espacial
Internacional (NICER) [4], que permite a espectroscopia de resolugao de rotagao das
emissoes térmicas e nao térmicas de estrelas de néutrons em bandas de raios-X suaves
(0,2 —12keV') com sensibilidade sem precedentes, crescem as expectativas de sondar a
estrutura interior e a origem dos fenomenos internos dinamicos, bem como a composi¢ao
e as propriedades globais desses objetos compactos. Os recursos que o dispositivo
NICER traz para a investigacao desses objetos compactos sao tnicos: temporizagao
e espectroscopia rapidas simultaneas, com baixa interferéncia de radiacao de fundo e
alto rendimento, também fornecendo continuidade na astrofisica da temporizacao de
raios-X e de forma mais completa quando comparada aos instrumentos de geracgoes
mais antigas.

Antes do advento do NICER, as massas e as dimensoes das EN, quantidades es-
senciais para discernir diferentes modelos tedricos de composicao, estrutura e equagao
de estado (EoS) desses objetos compactos, eram estimados observando sistemas este-
lares binérios usando as leis de Kepler e modelagem espectral [5]. A determinacao das
massas e dos raios destes objetos estelares por meio dos métodos convencionais resulta
em incertezas consideraveis nas propriedades desses objetos, e apenas em alguns casos
(principalmente em sistemas de estrelas duplas de néutrons) podem ser medidos com
precisao aceitavel. O NICER por sua vez tem realizado medi¢oes bastante precisas
(para uma estrela de 1,4 M, a incerteza do raio desta estd dentro de uma incerteza de
5%) destas grandezas, permitindo assim a ampliacdo dos estudos a respeito de estados
exoticos da matéria em EN e de estrelas compactas em geral. Em suma, as medi¢oes
do NICER, combinadas com outras observac¢oes multi-mensageiras, podem oferecer evi-
déncias observacionais expressivas na busca da EoS de estrelas densas e de restri¢oes
de sua composi¢ao microscopica.

Na familia das estrelas binarias de néutrons e dos pulsares, existe um grupo par-
ticular de estrelas que tem recebido atengao crescente nos ultimos anos. Esse grupo
de estrelas é denominado de Vitva Negra (VN) (Black Widow), um tipo de sistema
estelar compacto que consiste em um pulsar de milissegundos, em 6rbitas proximas a
uma estrela companheira menor, que na verdade esta sendo ‘ablacionada’ pelo vento
do pulsar. O grupo da VN tem despertado devido a suas caracteristicas observacionais
um interesse tedrico renovado no estudo desses sistemas estelares [0] [7, 8, 20]. Entre as
caracteristicas e propriedades que diferenciam EN convencionais e pulsares do grupo de
estrelas VN, ha indicios de muito mais altas temperaturas superficiais (os valores cor-
respondem a limites superiores por enquanto) [2I]. O modelo padrao de resfriamento
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de E prevéem temperaturas de superficie da ordem de T, < 10° K para estrelas com
idade 7 > 10°7% anos [22]. As emissoes térmicas na faixa do ultravioleta detectadas
de pulsares “convencionais” de milissegundos com menos de 107 anos podem implicar
que estrelas do grupo VN nao esfriam de maneira excessiva, apesar de sua idade muito
avangada [6, 9] se a sua temperatura de superficie permanecer em torno de Ty ~ 10°
K [25, 26]. Aparentemente, as estrelas deste grupo podem apresentar temperaturas
de superficie variando de uma a trés ordens de magnitude mais altas do que o espe-
rado [21] , uma tendéncia que requer uma abordagem consistente para determinar se os
mecanismos responsaveis por tal fendmeno podem explicar os valores medidos, tarefa
que motivou o presente trabalho de tese.

Guiados por essas observagoes, neste capitulo comparamos as previsoes dos me-
canismos de aquecimento e resfriamento que afetam os pulsares jovens, bem como os
maduros e da VN para expandir nosso conhecimento sobre esses objetos em condigoes
fisicas extremas. Diferentes mecanismos de aquecimento interno podem estar operando
em EN, como decaimento do campo magnético, acrecao de matéria escura (fermidnica
ou bosdnica), rachaduras da crosta estelar, fluéncia do vértice superfluido e reagoes
de nao-equilibrio (“aquecimento rotoquimico”). Estudamos esses mecanismos para es-
tabelecer qual poderia ser a fonte dominante de emissao térmica de pulsares antigos.
A compreensao dos mecanismos de aquecimento e resfriamento de uma EN tem como
elemento essencial a modelagem das diferentes camadas de composicao estelar como
apresentada na figura [6.1| que mostra um corte esqueméatico de uma EN ilustrando as
diversas regioes de sua composigao [I79]. Diferentemente da abordagem dos capitulos
anteriores, em que o envelope e a atmosfera nao modificam significativamente a relagao
massa-raio estelar, pois a contribuicao destas regioes é de apenas ~ 0.3 km do raio da
estrela, neste capitulo que trata do resfriamento e reaquecimento estelar, o envelope é
essencial na transferéncia de calor entre o nticleo e a superficie da estrela.

WPerda de energia por neutrinos e f6tons (modelados para um corpo negro).
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Figura 6.1: Secao transversal esquematica de uma EN ilustrando as varias regides de
composicao discutidas na Ref. [I79]. As diferentes regides mostradas nao sdo desenha-
das em escala.

A figura ilustra a atmosfera - a fina camada mais externa, a crosta - dividida em
crosta externa e interna com uma espessura de cerca de ~ 1 km e uma massa de
apenas alguns por cento da massa total da estrela, e o ntcleo - dividido também em
duas partes: o niucleo externo e o interno, com um raio de cerca de ~ 10 km, contendo
quase a massa total da estrela.

Mostramos neste trabalho, como veremos, por meio de estimativas simples, que é
improvavel que o decaimento do campo magnético, e a acrecao de ME tenham um efeito
de aquecimento significativo em EN antigas. Dada a dependéncia dos mecanismos de
aquecimento em parametros associados a uma diminuicao na velocidade de rotacao de
um corpo celeste (spin-down processes), estudamos a evolugao térmica de dois tipos de
pulsares: pulsares “classicos” jovens, de rotacao lenta, e pulsares antigos de milissegun-
dos, portanto de rotacao rapida. Concluimos que o decaimento do campo magnético, e
a acrecao de ME nao produzem aquecimento detectdvel em pulsares antigos. O aque-
cimento rotoquimico representa um mecanismo de aquecimento importante somente
pulsares de milissegundos, sendo invalido os pulsares classicos. O aquecimento rotoqui-
mico em pulsares de milisegundo é impulsionado pelo desequilibrio quimico acumulado
durante a diminui¢do na velocidade de rotacao da EN, portanto, é fortemente sensivel
ao seu periodo de rotagao inicial.

6.2 Matéria Escura em Halos Galacticos

A natureza fundamental da matéria escura (ME), um dos mistérios mais fascinantes
e intrincados do Cosmos, ainda é desconhecida. A primeira evidéncia da existéncia de
ME vem de estudos envolvendo o movimento de aglomerados de galaxias. Na década
de 30, Zwicky [27] constatou uma anomalia enquanto estudava o aglomerado Coma



Capitulo 6: Mecanismos de Reaquecimento em Estrelas de Néutrons 119

de galaxias, ou seja, que a quantidade e distribuicao de matéria luminosa contida nas
galadxias nao poderia fornecer uma explicacao para as curvas de rotacao observadas,
pois as galdxias individuais estavam se movendo rapido demais para que o aglomerado
permanecesse unido, implicando na presenca de um componente invisivel expressivo.
De acordo com a medida da massa visivel, Zwicky postulou entao que um tipo de massa
ainda nao observado, ME (ou Dunkle Materie na denominagao original) poderia repre-
sentar uma explicacao para tal anomalia. Além dessa evidéncia, existem outras que
envolvem medicoes de lentes gravitacionais, da presenca de gas quente em aglomerados,
da nucleossintese primordial, além de experimentos de radiacdo cosmica microondas de
fundo. Estimativas baseadas nessas consideragoes sugerem que ~ 80% da matéria pre-
sente no Universo estaria na forma de ME. Experimentos diretos de deteccao de ME,
usando alguns dos equipamentos mais sofisticados, sensiveis o suficiente para detec-
tar o menor vislumbre dessas particulas em uma gama crescente de massas e segoes
transversais, até agora nao encontraram evidéncias definitivas de ME. Esta tem sido
a principal motivacao para observar outros sistemas no Universo, onde as interagoes
envolvendo ME podem resultar em efeitos observaveis, ou seja, em sinais observaveis
dessas tao esquivas particulas.

Similarmente a qualquer outra estrela compacta na galaxia, as EN podem atrair
e acumular particulas de ME ao longo de sua trajetéria orbital ao redor do centro
da Galaxia. A interacao das particulas de ME com as particulas do Modelo Padrao
que compoem a estrela, pode resultar em perdas de energia das particulas do halo
galatico, aprisionando-as e acumulando-as dentro das EN devido ao intenso campo
gravitacional estelar. A probabilidade de captura gravitacional de ME em EN ¢é ainda
intensificado devido & densidade bariénica muito alta desses objetog™] Como resultado
desse processo de acrecao, muitas particulas de ME sao aprisionadas no interior estelar,
e EN frias podem sofrer aquecimento interno a um nivel detectavel, fazendo com que
esses objetos compactos atuem como “espectroscopios de ME”.

A busca pela existéncia e natureza de ME por meio de seu actiimulo em estrelas
de EN é complementar aos processos de deteccao direta, uma vez que esse tipo de
busca nao é restringida pelas incertezas de modelagem nas fungoes de resposta nu-
clear relacionadas ao contexto da interacdo ME-nicleon, ou incertezas sobre a forma
espectral dos fatores de forma [2§], ou mesmo pelo limiar de rectio ou ainda a massa
do alvo [29]. O estudo de EN vai além da andlise de dados de detec¢ao direta em
relacdo a dependéncia de momentum linear da secdo de choque, que tem sido focada
principalmente em cenarios de espalhamento mais simples, nos quais a se¢ao de choque
¢ independente de momentum linear, de energia e da velocidade dos objetos colidentes.
Esta abordagem tem limitado o acoplamento de ME ao alvo nuclear seja por meio de
interagbes coerentes independentes de spin (SI) ou por meio de intera¢oes dependente

YA secdo de choque de captura limiar é equivalente & secdo de choque de saturacdo da estrela
os = R2mpy/M,, da ordem O(10~*cm?) [29] (onde R, é o raio e M, a massa da estrela; my é a
massa do nicleo).
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de spin (SD). Vérios estudos apontam, no entanto, que a detec¢ao direta pode acessar
uma fenomenologia mais rica em termos do conhecimento da natureza destas particu-
las, que se manifesta por sua vez por meio de uma dependéncia nao trivial da se¢ao
transversal de espalhamento em momentum linear ou velocidade, desencadeando assim
novos tipos de respostas nucleares [28].

A atragao gravitacional das EN, por sua vez, acelera as particulas de ME a veloci-
dades relativisticas, evitando assim a supressao da dependéncia no momentum linear
da secao de choque de espalhamento, e superando assim cenérios de deteccao direta
que enfatizam tal supressao, guiados por escalas de taxa de espalhamento para inte-
ragoes coerentemente independentes ou mesmo dependentes de spin. Por outro lado,
esta complementaridade pode ser explorada, por exemplo, por meio da investigacao da
sensibilidade em processos discriminantes do tipo SI e SD, que sao mais efetivos em
processos de detecgao direta [29].

As particulas de ME no halo galactico local, aceleradas pela gravidade a valores
que superam a metade da velocidade da luz em direcao a uma EN resulta assim em
sua captura pela EN, acumulando e depositando energia cinética no seu interior, e
aquecendo desta forma velhas e frias EN que podem atingir entdao temperaturas mais
altas, causando desta forma efeitos observaveis da presenca destas particulas elusivas.
Este mecanismo de aquecimento, denominado de aquecimento cinético, pode produzir
emissao Optica no bojo galactico e emissao de raios-X perto do centro galactico, uma
vez que a densidade de ME é maior nessas regioes [30].

Os argumentos acima se aplicam a todas as estrelas de néutrons, mas o caso das
estrelas VN ¢é particularmente interessante. Como afirmado, VNs sao sistemas bina-
rios compostos por um pulsar de milissegundos (MSP) e uma companheira de baixa
massa, com alguns por cento da massa do Sol, descrevendo uma Orbita curta de va-
rias horas [I5] a alguns minutos [20]. Pulsares de milissegundos que atingem altas
taxas de rotacdo ao acumular material de um objeto companheiro bindrio normal (ou
seja, nao degenerado) [31], normalmente apenas ~ 0,1 M, tem sido discutidos como
uma possivel fonte do excesso de raios gama observado na regiao ao redor do Centro
Galactico.

Ressalte-se que o mecanismo padrao de resfriamento de EN prevé temperaturas de
superficie estelar da ordem de T, < 10 K para estrelas com idades 7 > 107 anos [32].
Por outro lado, as emissoes térmicas ultravioleta detectadas a partir de MSP com mais
de 107 anos, implicam um aumento da temperatura da superficie destas estrelas, para
T, ~ 10°K ou mais [25, 26]. Os pulsares do tipo VN, por outro lado, sdo considerados
muito mais antigos e podem apresentar valores altos de T}, sendo que apenas os limites
superiores estdo definidos) [2I]. Neste trabalho, abordamos este aspecto a fim de
langarmos alguma luz sobre os efeitos do(s) mecanismo(s) de aquecimento tardio.

Neste sentido, realizamos a seguir um estudo abrangente dos efeitos de aquecimento
e resfriamento de um grande conjunto de pulsares observados. Mais precisamente, ex-
ploramos mecanismos adicionais de aquecimento dessas estrelas que, se presentes, farao
com que as EN atinjam uma temperatura de equilibrio mais alta entre os estagios de
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aquecimento e emissao, dependendo, é claro, da natureza e intensidade das fontes
adicionais de aquecimento. Entre os mecanismos de aquecimento, consideramos a ani-
quilacao de ME no interior dos ntcleos estelares, — causando aquecimento tardio —,
decaimento do campo magnético e os efeitos da desaceleracao na rotacao do pulsar que
produz uma alteracao no equilibrio beta estelar, resultando em um desequilibrio nos
potenciais quimicos, dos prétons, néutrons e léptons, o assim chamado aquecimento
rotoquimico tardio [26], devido, portanto, a compressao do tipo spin-down em uma EN
em rotacao.

Adotamos a seguir um modelo simples para a composicao do pulsar consistindo
como citado de néutrons, protons e léptons. Tendo em vista a falta de conhecimento
da natureza fundamental da ME, consideramos o caso em que a taxa de captura tem
eficiéncia méxima (f = 1), ainda a matéria escura é de natureza fermidnica e esta na
classe de particulas conhecidas como WIMP, Weakly Interacting Massive Particles, isto
é, particulas com massa e intensidade de interacao em torno da escala elétrofraca, com
base na suposicao de que elas tém uma alta taxa de acumulacao em estrelas compac-
tas [29]. Entre os candidatos mais conhecidos estdao a quarta geragao de neutrinos, ou
seja, um neutrino pesado (Dirac ou Majorana), bem como particulas supersimétricas
SUSY, mais especificamente um neutralino, — uma superposi¢ao linear dos férmi-
ons parceiros dos bdsons neutros de calibre elétrofraco e dos bésons neutros de Higgs
(Higgsinos) —, e o sneutrino, o parceiro escalar supersimétrico do neutrino, ja que ele
é eletricamente neutro e fracamente interativo, e também propostas alternativas como
Universal Extra Dimension models e Little Higgs theory, entre outras [33]. A eficiéncia
f, por sua vez, depende da relagao entre a secdo de choque de espalhamento ME-N e
a segao de choque de saturacad] acima da qual toda a ME incidente é capturada.

6.3 Modelando Equacoes de Estado

Tratamos nesta secao de modelos tedricos de uma EN sujeitos as recentes restri¢oes
estruturais estabelecidas pelo NICER [4]. Neste sentido, consideramos quatro EoS:
duas delas foram construidas usando o modelo de Negele & Vautherin [115] para a
crosta estelar e as propriedades estruturais de seu nicleo foram ajustadas por meio de
uma equagao politrépica. E no intuito de estabelecermos restri¢oes fisicas observacio-
nalmente consistentes para os parametros destas EoS, os valores tedricos previstos para
as massas maximas e raios estelares devem situar-se entre os valores correspondentes
medidos por meio do NICER [4]. Uma formulacao politrépica é utilizada devido a sua
simplicidade de implementacao e ajustes paramétricos considerando-se uma crosta es-
telar fixa [I80]. Adicionalmente, apresentamos previsoes para a EoS caracterizada pela

VA secdo de choque de saturacio depende da secio de choque geométrica da EN o = 7(m,, /M, ) R2.
Assumindo um tnico espalhamento para GeV < M, < 10°GeV e que toda a energia cinética do halo
e a energia gravitacional ligam a DM a estrela de néutrons. Portanto, temos o5 = 0y. Para massas de
ME fora desse intervalo, a secdo de choque de saturagdo sofre escalonamento de forma diferente (ver
30, [183]).
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sigla AP4(npl) [181]] usada no mecanismo rotoquimico e o modelo MPA1(npl) [182]F]
As tabelas das duas EoS anteriores encontram-se no apéndice B. Observa-se que o mo-
delo MPA1 respeita automaticamente tanto os resultados do NICER quanto a massa
maxima observada, como podera ser visto na secao de resultados. Ambos os modelos,
AP4 e MPA1 EoS foram empregados em forma tabulada e estao no apéndice A. A EoS
politrépica é dada por [185]

P(n) = Kn"; (6.1)

P

e(n) = T—1 + mon. (6.2)
Nesta expressdo, P representa a pressao (em MeV/fm?), € a densidade de energia (em
MeV /fm?), n é o niimero bariénico (em 1/fm?®) e mg (com ¢ = 1), a massa ajustada
dos béarions (em MeV). Além disso, I" é o indice adiabético e o segundo coeficiente, K,
é a constante politrépica. Os valores ajustados estao listados na Tabela [6.1]

’ Conjunto K [MeV/n'=!]  T' mg[MeV] ‘
1 1842.64 3.18  945.66
2 632.20 2.8 945.30

Tabela 6.1: Valores de parametros para os conjuntos de EoS politropicas.

O Conjunto 2 na Tabela [6.1] tem uma relacao M-R semelhante a EoS MPAL.
6.4 Captura de Matéria Escura

A captura de particulas galacticas de ME por uma EN ocorre principalmente por
meio de seu espalhamento com particulas do Modelo Padrao (SM). A alta densidade e a
forte gravidade de uma EN podem “compensar” as fracas interagoes da ME e aumentar
sua taxa de captura [I86]. Estimativas de temperaturas superficiais de uma velha EN
tém T, ~ (100 K - 2000 K), para emissoes do tipo corpo negro.

Neste trabalho consideramos o espalhamento de particulas de ME apenas com ni-
cleons. Visto que estamos supondo somente a interagao gravitacional. Como vimos, a
secao de choque de captura limiar, que é equivalente a secdo de choque de saturagao
para espalhamento entre particulas de M E, e nticleons é da ordem de 3 x 10~*cm?,
para EN com R = 12km e M = 1,4M,. Estes mecanismos podem aquecer uma velha

ViEsse modelo usa o método variacional baseado em técnicas de soma de cadeias hypernetted a fim
de calcular a energia e fungao de onda do estado fundamental da matéria nuclear a partir de modelos
de forgas nucleares. Os modelos de forgas nucleares utilizados séo: Argonne vig para interagdo entre
dois ntcleons e o modelo Urbana, além de possuir corregoes relativisticas. Para maiores detalhes sobre
potenciais nucleares - depéndencia de spin-isospin - e problemas de muitos corpos, veja [184].

VilEsse modelo usa a abordagem relativistica Brueckner-Hartree-Fock (RBHF) usando a versio Bonn
de interagdo NN, a qual descreve o espalhamento de dois corpos NN. O operador de auto-energia
Y (k, p) para um nicleon com momentum k e densidade p, consiste de um potencial escalar atrativo
e um potencial repulsivo vetorial, o qual é inserido na equacao de Dirac. Em uma solucdo auto-
consistente de (RBHF'), os espinores u sao usados para avaliar os elementos de matrix do potencial de
troca de um béson (OBE) no meio nuclear.
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EN até uma temperatura de equilibrio da ordem de T ~ 10® K para valores de massas
de ME variando entre GeV e PeV. Para massas mais leves que ~ 1 GeV, temos %
devido ao principio de exclusao de Pauli, enquanto para valores de massa maiores que
~ 1 PeV, é necessario considerar o espalhamento multiplo para desacelerar as parti-
culas do halo [I86]. Para particulas de ME com massa em torno de GeV — TeV | a
autodispersao em halos galacticos exibe ressonancias quanticas, andlogas a otimizagao
de Sommerfeld para processos de aniquilagao [186, [187].

Embora crescente, o nimero de observagoes de alta qualidade da radiacao térmica
de antigas EN ainda estao limitados a uma faixa estreita de temperaturas e idades.
Em um futuro préximo, telescopios na faixa de observacao do infravermelho medirao
temperaturas abaixo de ~ alguns milhares de Kelvin, tornando possivel investigar o
aquecimento estelar por meio de processos de captura de ME. Além do aquecimento
cinético escuro e aquecimento de aniquilacdo escuro que pode ocorrer por meio de
espalhamento elastico ou inelastico das particulas do SM, o decaimento da ME pode
afetar processos de radiagdo térmica, uma hipétese ainda longe de um entendimento
adequado [20].

Em sintese, como anteriormente afirmado, a captura das particulas de ME pelo
potencial gravitacional da EN ocorre quando a energia transferida como resultado de
sua colisao com nucleons reduz sua energia cinética inicial no halo galactico a um
limiar abaixo do escape. Tendo em vista que procuramos determinar o valor méaximo
da temperatura da superficie das EN, definimos o valor da eficiéncia de captura como
vimos tal que f = 1. Para detalhes sobre as se¢oes transversais o,y € 0qt, veja [29) 30].

6.4.1 Perfil do halo galactico de matéria escura

Para a descricao do halo de ME galdctica, adotamos o perfil de Einasto [18§],
caracterizado por uma inclinacao logaritmica da lei de poténcia,

ool () 1)

Nesta expressao, os parametros «, rs € ps sao ajustados para reproduzir toda a ME
contida no halo da galdxia e sua curva rotacional. Neste trabalho adotamos os seguintes

valores para os parametros do perfil de Einasto, normalizados para a densidade local
de ME: 0,3 GeV/cm?: ps = 0,054 GeV/cm?, a = 0,17, e ry = 20,3 Kpc [189)].

6.4.2 Taxa de captura de matéria escura: modelo G1

A taxa de captura F' das particulas de ME pela EN é dada pelo Modelo G1 [190],

derivado no apéndice C, é dado por,

b2
F = W; com f = min(O'XN/O'sah 1) S [07 1] ) (64)

X
onde b, ¢ 0 parametro de impacto maximo dado por
1/2 -
b [ 2GM, R, ] 2G M~
maxr — ’U>2< C2R*

Adicionalmente p, representa a densidade local e m, a massa da ME; f por sua vez

1/2

(6.5)

denota a fragdo de particulas escuras que passam pela superficie da estrela e ficam
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aprisionadas em seu interior; esta grandeza depende da secao de choque ME-N, e é
representada por oyn. 0s¢ POr sua vez representa a secao de choque de saturagao,
para a qual todas as particulas de ME em transito sao capturadas pela matéria estelar
contida no interior da EN. Este modelo pressupde uma dinamica dada pela métrica de
Schwarzschild para uma particula de teste ‘rocando’ pela superficie estelar.

A luminosidade para este modelo é

W = Wb?naxvxpdmeﬁ (6 6)
My ’ '
onde
Ef = mX(ryesc - ]- + X) ’ coim Yesc = (1 - (Ugsc/cz))_l/2 : (67)

EI representa a energia total depositada no nticleo de uma EN e x denota a fragdo
de aniquilagdo de ME, sendo que a termalizacao destes processos ocorre em tempos
tipicos da ordem de ~ Muyr para estrelas maduras. Quando considerado somente o
aquecimento cinético por ME, a fracdo de aniquilagdo é dada por x = 0; ao consi-
deramos aquecimento cinético combinado com processos de aniquilacao, consideramos
y=1. E importante ressaltar mais uma vez que as massas de ME consideradas neste
trabalho correspondem ao valores GeV' < m, < PeV. Ademais, uma das condicoes
essenciais para a realizacao das propostas desse trabalho é que as particulas de ME
necessitam apenas um evento de espalhamento por um niicleon para serem captura-
das pela EN. Neste sentido, espalhamentos multiplos, que envolvem uma complexidade
formal adicional, nao sdo considerados neste trabalho. Assim sendo, apenas um evento
de espalhamento de particulas de ME esgota a sua energia cinética. No referencial de

repouso da EN obtemos
N Yese Vige(1 — cos(6))

AE, = (6.8)

m?v+m§<+2fyesc*mx*mN ’
E a energia cinética perdida no referencial da estrela de néutrons, onde 6, é o angulo de
dispersao no referencial do centro de massa DM-N e v, = +/2GM, /R, é a velocidade
de escape das particulas de ME no ponto de interacdo. Uma maneira de determinar
o limite de massa das particulas de ME é comparar a energia cinética inicial destas
particulas no halo estelar com os valores correspondentes no referencial de repouso da

2
.~ . escMMy U
EN com deslocamento de emissdo para a tonalidade espectral azul, % . Obtemos

entao para a massa maxima de uma particula de ME capturada por um evento de
colisdo com um nticleon:
My = 2Yesc(Vige/Vy )M = PeV (6.9)

A equacao [6.4.2| pode ser obtida igualando-se AL, a %

0. = 90° e m, > my. No entanto, a condi¢ao da gravitagao para superar o bloqueio de

, levando-se em conta que

Pauli e acumular ME em uma EN para formar um buraco negro ¢ m, = 10® GeV em
10® anos [190]. Os célculos no presente trabalho foram realizados usando os parametros
R. =10 km, M, = 1,4M, v=250 km/s e ppy = 0,375 GeV /cm?.
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6.4.3 Taxa de captura de matéria escura: modelo G2

Este modelo leva em consideracdo efeitos relativisticod" ™} e sua taxa de captura é
dada por [32],

3/2
8 Pdm 3 GM*R*
F=_—xn2 2 6.10
3" my <2m§> 1 - 2 o) (610

onde m, ¢ a massa € pqm ¢ a densidade das particulas de ME depositadas na EN.
Nesta expressao, R, e M, representam respectivamente o raio e a massa da EN, v, ¢
a velocidade média dos WIMPs (afastados o ‘suficiente’ da estrela) e f é o pardmetro
associado a eficiéncia de aprisionamento de ME no interior da EN. Como anteriormente
especificado, o parametro f é igual a 1 para colisdes elasticas ou inelasticas no caso
em que a secdo transversal ineldstica ME-N for maior do que ~ 10™* cm?. Em caso
contrario, f = on/(107% cm?) para o < 1074 cm?. A derivacao completa da equacio
pode ser encontrada em [32]. A qual leva em conta a distribuicao de Maxwell-
Boltzmann para a velocidade dos WIMPs, o cruzamento desses com uma area esférica,
a condicao destes para entrarem em Orbita e, por fim, a perda de energia para ficarem
"aprisionados'pela estrela de néutrons. A energia liberada pela aniquilacdo da matéria

escura dentro da estrela é dada por [32]

W(t) = Fm, tanh?. i ¢ (6.11)

onde ¢ é uma parametrizacdo que depende das condic¢oes fisicas iniciais e pode ser

desprezada em uma primeira aproximacao; o tempo de captura é representado por t e
7 é dado por 7 = 1//FCy . A constantA =< oyv > /V por sua vez representa
a secao de choque transversal de aniquilacao calculada termicamente dividida pelo
volume no interior do qual ocorre a aniquilagao. Para t >> 7, que é o caso que
estamos analisando ao consideramos estrelas de néutrons antigas, tanh?(t:<) satura
em 1. Obtemos entdo, a luminosidade pela aniquilagdo de ME (WIMPS)

W ~ Fm,x, (6.12)
onde y é a fracao de energia que se transforma em calor. O coeficiente xy depende
do tipo de particulas de ME considerada e de seus canais de auto-aniquilagao. Neste
trabalho supomos que y = 1 ou seja, que toda energia de aniquilagao ¢ convertida em
fétons. E importante ressaltar, como citado anteriormente, que para que tal suposicao
se concretize, que as particulas de ME depositadas na EN primeiro colidam com os
nucleons e que, as massas destas particulas estejam entre 1 TeV e 1 PeV e, ademais,
que pelo menos ocorra uma colisao para que atinjam o equilibrio térmico no interior
estelar. Uma vez que o tempo de vida tipico das EN estudadas é ¢ > 10° yr, a
termalizagao é entao alcancada e nenhuma situacao transiente deve ser considerada.

E fato conhecido que para uma idade estelar ¢ ~ 10°~Syr, a principal contribui-

¢ao para o resfriamento de uma EN é por meio da emissao de foétons emitidos de sua

Vil A formulacdo sem correcoes da relatividade geral é usada para casos em que envolvem WIMPS
capturados pela Terra ou pelo Sol. A correcdo relativistica corresponde ao termo 2/(1 — 25%* ).
X Aqui estamos considerando que a densidade de WIMPs é constante no interior da estrela.
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superficie [191], refletindo porém a temperatura interior estelar. As fontes convencio-
nais de calor podem competir com o calor de aniquilagao da ME para tempos tardios,
quando a temperatura da estrela é baixa o suficiente para esfriar apenas pela emissao
de fétons [32]. Nesta etapa, a poténcia liberada pela aniquilagdo de ME, dada pela Eq.
, ¢ igual a taxa de emissao de energia térmica L.; para determinar a emissividade
€, dividimos essa quantidade pelo volume da estrela. E importante ressaltar que, uma
vez atingido o equilibrio, a temperatura estelar permanece constante. Na ref. [32] o
autor denomina a equagao de “relativistica”. Isso decorre de sua diferenca em
relagdo ao modelo cléssico pelo fator 1/(1 — 2GM, /c*R,), que é da ordem de ~ 1,52
dados os valores de raio e massa estelares, R, e M,, considerados neste trabalho.

6.5 Mecanismo Rotoquimico

Os potenciais quimicos p; das diferentes espécies consideradas neste trabalho sao
definidos, como todas as grandezas intensivas, pela equagao fenomenologica fundamen-
tal da termodindmica. Para uma NS em equilibrio quimicd] composta por néutrons
(n), prétons (p) e léptons (elétrons e mions), a seguinte equagao é valida:

Nnpt = fln — Pp — fe =0, (613)
onde i = n,p,f. As equacoes bésicas deste mecanismo encontram-se no apéndice D. Ao
supormos porém que a EN esté desacelerando (spin-down é o nome dado a diminui¢ao
da rotacdao. A energia de radiacdo é proveniente da rotacdo. Assim como as ondas
gravitacionais), sua 'forga centrifuga" ¢é reduzida, a densidade central aumenta tal
que 7., # 0 na equacdo acima, alterando assim a condic@o de equilibrio quimico. Na
presente abordagem nao leva-se em conta efeitos de um estado Superﬂuid. A evolucgao
temporal da condicao de desequilibrio quimico durante o processo de desaceleragao
estelar é dada por [192]

f]npg = —A(T}npg, T) - RnngQ, (614)
onde a grandeza escalar R, quantifica o afastamento da condicao de equilibrio do
sistema devido & variacao na velocidade angular e a funcdo A por sua vez quantifica
efeitos correspondente as reagoes nucleares que possibilitam o equilibrio quimico.

A luminosidade gerada por este mecanismo é dada por [192]
L=Tnwe, onde I'=T, pm—Tprns, (6.15)
onde I'4_,p representa a taxa por unidade de volume da reacao que transforma o
conjunto de particulas A no conjunto B. As taxas acima definidas sdao integradas ao

*QO potencial quimico de uma espécie representa, na termodinamica, a energia que pode ser absor-
vida ou liberada por um dado sistema devido a variagdes do nimero de particulas de uma ou mais
espécies, seja em uma reagao quimica, transi¢do de fase, ou outros processos. No estado de equilibrio
quimico ou no equilibrio de fase, a soma total dos potenciais quimicos é zero pois a energia livre é
minima.

XA matéria nuclear e os nicleos finitos exibem a propriedade de superfluidez formando pares de
Cooper, pelos quais duas espécies de férmions interagindo por meio de uma interacao atrativa formam
estados ligados com momentum linear total zero a temperatura suficientemente baixa. O estudo
da matéria da estrela de néutrons evoca a surpreendente universalidade dos fenémenos quénticos
de muitos corpos, mais intensamente expressos no emparelhamento fermiénico e na superfluidez e
supercondutividade [193].
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longo do carogo estelar e correspondem no caso presente a transformacao de néutrons
em protons através de processos Urca diretos ou modificados. A taxa indicada no
segundo termo da Eq. representa a correspondente reacao inversa. A avaliagao
adequada dos mecanismos discutidos nesta secao pressupoe a resolucao de ambas as
equacoes e (apresentada a seguir), simultaneamente. E importante notar
que a evolucao da desaceleragao rotacional estelar é supostamente devida a radiagao
do dipolo magnético, sem considerar qualquer decaimento do campo magnético. Desta
forma, teremos um valor inicial para a temperatura e outro para o campo magnético.
Assim, consideramos estes valores iniciais, para a temperatura interna e para o campo
magnético, mais precisamente , Ty = 108K e By = 108G [26], considerando como
massa estelar o valor "canénico'M = 1,4M, e para o raio 12 km [2]. Ademais, devido
a nao ser o foco primario deste trabalho, obtemos a temperatura interna como uma
funcdo do tempo direto do artigo [26] e aplicamos apenas o envelope - a EoS utilizada
pelos autores foi AP4, a qual permite apenas o processo Urca modificado. A utilizagao
do envelope tem apresentado bom resultados em simulac¢oes de estrelas de néutrons
isoladas com idades superiores a 1 anos.

6.6 Espalhamento de Matéria Escura por Hadrons

Observamos que os autores da ref. [194] consideraram na EoS acoplamento-méson-
quark (QMC), ao invés da massa de repouso dos néutrons, a sua massa efetiva, ja
que no nucleo da estrela de néutrons as interacoes fortes tornam-se relevantes. Além
disso, a ME é acelerada a velocidades quase relativisticas quando de sua queda para a
superficie de uma EN. A dependéncia do momento leva em conta a estrutura hadronica
além de incorportar as interagoes fortes. No entanto, a inclusao dessa dependéncia leva
a supressao da captura de matéria escura para diversos valores massa de matéria escura.
Para comparar seus resultados com os nossos, devemos escolher valores para a escala de
corte A. O limite superior determinado pela fisica de colisores (por exemplo, Tevatron)
é¢ A < M, /27 baseada em uma abordagem de operadores de contato [195]. A secdo
de choque transversal DM-N pode resultar por sua vez em uma reducao dréastica na
temperatura de superficie da estrela, uma vez determinada a escala de corte da teoria.
Por exemplo, para matéria escura com massa de 500 GeV o valor de corte resulta em
A ~ 80GeV. No entanto, ndo se pode garantir a validade de tal restricao quando
consideramos o interior de uma EN.

6.7 Decaimento do Campo Magnético Estelar

O decaimento do campo magnético estelar representa uma possivel fonte de aqueci-
mento no interior de uma EN, dissipando-se na forma de calor. Tendo em vista de que
os processos fisicos envolvidos no decaimento do campo magnético de uma EN ainda
sao incertos, procedemos nesta se¢ao a apenas uma estimativa de ordem de grandeza do
campo magnético B necessario para produzir uma temperatura de superficie detectavel
em EN antigas [26]. Nas idades estelares de estrelas antigas consideradas, ¢ > 10° anos,
o resfriamento é dominado como vimos pela emissao de fétons. A luminosidade cau-
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sada pelo decaimento do campo magnético em uma EN com raio R e energia magnética

Ep ~ (41R3/3) < B> > /87 em uma escala de tempo ¢, ¢ dada por

E 4TtR3 < B? >
L~=8 * _ (6.16)
L t 3 8mt
Desta forma, o campo magnético correspondente a uma EN com uma temperatura de

superficie Ty ~ 10° K, detectada em J0437-4715, e raio R = 10 km ¢é
24noTH
B=vV<B?>~ (”;) = 10866, (6.17)

onde t; corresponde a idade de uma EN da ordem de 107 anos. Observe-se que a

expressao da luminosidade acima contém uma dependéncia explicita do tempo similar-
mente a0 mecanismo rotoquimico (veja abaixo). Em nossos calculos usamos um campo
magnético com intensidade de 10'° G, medido para sistemas do tipo VN [196]. Os
campos magnéticos internos entretanto podem ter intensidades muito mais expressivas
e podem modificar essa estimativa ao decairem e dissiparem-se.

6.8 Luminosidade e Resfriamento Estelar
A luminosidade é uma grandeza fundamental para avaliar o resfriamento de estrelas
compactas. A taxa de perda de calor da através de toda superficie da estrela (em seu

referencial local) é
L., = 4rR*cT?, (6.18)

onde o é a constante de Stefan-Boltzmann e T, representa a temperatura da superficie
estelar. No entanto, devemos converter a temperatura da superficie para o referencial
no infinito, ou seja,

T, =Ty|1— LC;M*. (6.19)

R,

E importante ressaltar que no estudo de EN antigas alguns autores consideram valores
de tempo correspondentes a tempos tardios, e nao a evolugao temporal ao longo da
vida da estrela. Desta forma, o mecanismo de aquecimento com uma luminosidade
especifica é dado pela equagao (/6.18)) (considerando a estrela como um emissor de corpo
negro). Assim, é possivel estimar a temperatura de superficie a partir do referencial
no infinito. Além disso, a temperatura uniforme interna (no nicleo estelar) é inferior
a da superficie para temperaturas internas ~ 3900 K - com a massa e raio utilizados
anteriormente-, devido a opacidade do envelope. A relacao entre a temperatura de
superficie e a temperatura interna do nicleo estelar pode ser aproximada (envelope)

por [197, 198, 199]
1/4 0.55
Js T
T,=87x10° [ —Z ( ) K 2
8.7 % 10 (1014cm/82> Tt : (6.20)

onde T, é a temperatura do niicleo da estrela e g, = GM, /R? é a gravidade da superficie.
Podemos reescrever a equagao (6.18)) em termos da temperatura do nicleo como

T 2.2
L. = 47 R%(8.7 x 10°K)* 9s ( c ) = 6.21
= Aol " () () e (621)
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Neste trabalho consideramos apenas EN que nao atingem densidades extremamente al-
tas, de modo que apenas o processo Urca modiﬁcad pode ocorrer. Nessas condigoes,
os processos diretos do tipo URCAn — p+e+v e p+e — n+ v sao cinematicamente
proibidos. Durante o primeiro estagio de resfriamento, a estrela perde energia devido
a emissao de neutrinos, ao converter préotons e elétrons em néutrons e vice-versa. A
emissividade para o processo Urca modificado ¢ [200]

2/3 8
T
e, = 1.2 x 10* <;;> <1O7K> erg cm 7s7 (6.22)

O processo Urca direto estd sujeito a condigdo aproximada de densidade ~ 4pg - a

qual pode variar de EoS para EoS -, onde p, representa a densidade padrao da matéria
nuclear, e a seguinte condicio adicional [201] pov = 2,8 x 10 gem™7. Obtemos entao,

para a equacao que governa a variacao temporal da temperatura interna estelar
dT‘int _LV - Ly + Lrh €y — 67 + €h
- - , €O v="L,/Viey =Ly /Vien = Lin/V,
dt VCV cy mo € / €y ’7/ €h h/
(6.23)

onde ¢y ¢ o calor especifico para um gas de férmions nao interagentes, €,, €, ¢ €, sao

respectivamente a emissividade de neutrinos, fétons e dos mecanismo(s) de aquecimento
(para maiores detalhes, ver Ref. [32]). ¢y por sua vez é dado por

3T .
ov = 3= > Py mic + (Pk)*, (6.24)

onde a soma corre sobre néutrons, protons e elétrons e com os momenta lineares de
Fermi (para matéria neutra) em equilibrio fraco dado como [200]

1/3
P = 340 ('0) MeV, (6.25)
Po
2/3
Py =Dpr =060 <pp MeV. (6.26)
0

Apoés a integracao da equagao (6.23]), precisamos contabilizar os efeitos do envelope
combinada com as equagoes e . Deve-se mencionar que o gas de férmions
nao interativos nao se comporta como no mecanismo rotoquimico, pois considera a
massa efetiva do ntcleon e mudancgas no potencial quimico EoS devido a efeitos de
rotacao.

6.9 Aplicacoes

As temperaturas superficiais atribuidas a emissao térmica de EN tém sido estudadas
ao longo dos anos. A primeira tarefa neste tipo de estudo é separar a emissao térmica
de processos nao térmicos (processos magnetosféricos, ventos estelares) que também
contribuem para a emissao total de energia. Para objetos jovens, a temperatura de
superficie tipica esperada, Ty, atinge o pico em torno de ~ 1 keV. A ref. [202] contém
um resumo dessas observacoes para objetos com menos de ~ 10° anos bem como

¥iiNg fisica das astroparticulas, o processo URCA modificado, n+ N = p+N+e+v,p+N+e —
n+ N + v, produz perdas de energia de neutrinos em nticleos de estrelas de néutrons com ramificacoes
em néutrons e prétons (N=n e N=p) e a taxas compardveis com os demais processos competitivos,
como o processo URCA direto.
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fendbmenos de transporte. Ha uma tendéncia de diminuicdo da temperatura com o
aumento da idade da estrela, e uma queda visivel entre < 10% anos quando a emissao
de fotons comega a dominar os processos de resfriamento estelar.

A fisica que leva ao resfriamento de uma EN é afetada por varias incertezas, tanto
microfisicas quanto astrofisicas. Entre as mais importantes destacamos a existéncia
de gaps superfluidos entre os nicleons nas camadas externas, como também a propria
composigdo da matéria superdensa (nao sé pela presenca plausivel de quarks descon-
finados, como ainda na fase nuclear ordinaria), bem como uma composigao diferente
da matéria da atmosfera estelar, entre muitos outros. Campos magnéticos elevados
modificam substancialmente o resfriamento estelar, abrindo ou suprimindo novos ca-
nais de esfriamento, o que pode ser a causa das altas temperaturas inferidas para os
magnetares, um subgrupo que se acredita ser altamente magnetizado e muito jovem.

Como resultado, as tentativas de avaliacdo dos efeitos de ME em EN jovens tem se
revelado pouco esclarecedoras. No entanto, para magnetares de meia-idade e estrelas de
néutrons isoladas altamente magnetizadas, ha indicios de resfriamento acelerado nestas
estrelas, no qual o decaimento do campo magnético pode estar envolvidos [203]. As
temperaturas superficiais para estrelas de néutrons com idade superior a 10° anos tem
se mostrado substancial [202], exigindo um mecanismo alternativo de reaquecimento,
enquanto o resfriamento para os primeiros ~ 10° anos tem se revelado fisicamente
consistente.

6.9.1 Estrelas de Néutrons Velhas

A quantidade de estrelas de néutrons mais antigas medidas é, infelizmente, escasso,
porque em torno de 107 anos ou mais os mecanismos de aquecimento tardio tornam-se
mais relevantes. Os poucos pulsares observados podem ser vistos na secao resultados,
na figura [6.5] A temperatura de superficie (em azul) para EN jovens foi obtida da
Ref. [204] enquanto que para as EN de idades medianas, os limites superiores (em cores
verdes e barras de erro em cor preta) sao da Ref. [205].

Para a determinacao das temperaturas superficiais de objetos antigos, ¢ importante
portanto abordar os mecanismos de aquecimento. Um caso potencialmente interessante
é o grupo de sistemas binarios do tipo VN, em que o pulsar é observado obliterando a
estrela companheira, talvez de modo completo. Calculos evolutivos sugerem idades de
giga-anos para este grupo, potencialmente ao sondarmos os extremos da distribuigao
etaria. Elementos fisicos incomuns, como retroiluminacao e ventos de ablagdo, sao
importantes para explicar o resfriamento desses sistemas [206, 207]. As trajetorias
evolutivas calculadas na Ref. [6] foram usados para inferir idades dos sistemas mostrados
nas Figs. e[6.9 Um cendrio um tanto diferente [208] também fornece idades
comparaveis, na estimativa de varios giga-anos, ou seja, para estrelas muito antigas e
adequadas para testar a hipdétese do aquecimento interno.

As observagoes de raios X [21] constituem uma fonte de informagdo sobre as tem-
peraturas da superficie T estelar. A separacao dos componentes nao térmicos apre-
sentados pelos autores rendeu temperaturas T proximas a ~ 100 eV. No entanto, os
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valores extraidos correspondem a pequenas superficies de emissao e foram associados a
“pontos quentes” de emissdo nao cobrindo portanto toda a superficie estelar. As tem-
peraturas superficiais para as VN devem ser consideradas como limite superior, sendo
estas obtidas por um ajuste de corpo negro(dados em laranja) Ref. [2I] e podem ser

vistas nas Figs. e[6.9) e na tabela[6.2] .

’ Nome kTev] ‘
J0023 + 0923 180759
J1124 — 3653 4407 1%°
J1810 4 1744 4307139
J2256 — 1024 200739

Tabela 6.2: Valores das temperaturas superficiais (limites superiores) para as VN de
acordo com o ajuste de corpo negro.

Resta saber se um valor real de T, ndo apenas seus limites superiores, poderia ser
obtido para a temperatura da superficie com observagoes e analises aprimoradas.

6.10 Limitacoes dos Modelos

Nossos céalculos para a evolugao da temperatura estelar em funcdo da idade da
estrela levam em conta uma distribuigdo de corpo negro (visto que atmosferas com
elementos pesados se comportam muito préximo de um corpo negro para estrelas com
idades superiores a 10° anos) e, por simplicidade, consideramos as EoSs das particulas
descritos por um gés de férmions livres. Como esperado, os efeitos de aquecimento da
ME nao afetam a temperatura da superficie de EN jovens, uma vez que nao dependem
da temperatura (ao contrario da emissividade de neutrinos e fétons). Além disso, para
estrelas de néutrons mais antigas (MSP), algumas medidas de temperatura de superficie
estao substancialmente abaixo das observadas das VN em seus limites superiores. A
situagao para aquecimento cinético nao ¢ melhorada se considerarmos as restri¢coes do
NICER (figura - intervalos de raio e massa-, a Ty = 1470 K para eficiéncia de
captura f =1 (caso ideal). Para o comprimento de onda associada a esta temperatura,
a resolucao do fluxo térmico de uma fonte pontual detectada em 10 ¢ em uma integracao
de 10.000s usando o telescépio espacial James Webb (JWST) [209] mostrou-se quase
uma ordem de grandeza abaixo da sensibilidade. O fluxo térmico pode ser alcancado
aumentando o tempo de exposicao. No entanto, a incerteza na eficiéncia de captura das
particulas emitidas depende da se¢ao transversal ME-N, que é dependente de modelo.
Essa dependéncia de modelo é explorada nas Refs. [I83] 29, 210]. Além disso, estudos
recentes [211], 212] favorecem o modelo de aquecimento rotoquimico como aquele que
descreve com mais precisao os limites superiores de temperatura da superficie de EN
antigas (observe que as estrelas do tipo VN nao sao consideradas nesse trabalho).
Conforme apontado na Ref. [211] o aquecimento rotoquimico é mais adequado para o
MSP PSRJ0437-4715, ou seja, um antigo pulsar de milissegundos.
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Figura 6.2: Fluxo termal em termos da distancia da Terra. As estrelas de néutrons
antigas em 10 pc foram obtidas de [213].
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6.11 Resultados

O(s) mecanismo(s) de aquecimento abordados neste trabalho nao afetam de ma-
neira expressiva as EN mais jovens, ou seja, com idades menores do que 107 anos. No
entanto, apds esse tempo, descobrimos que a temperatura da superficie de EN ma-
duras é compativel apenas com o decaimento do campo magnético e o aquecimento
rotoquimico, mas incompativel com os limites superiores das VN se os valores reais de
T, estiverem proximos dos anteriores .

O conjunto de pardmetros utilizados nos modelos requer alguns comentarios. Como
mostramos, existem duas formas de obter as temperaturas de superficie: considerando
a idade da estrela em torno de mega anos, o lado esquerdo da eq torna-se zero e,
como a emissao de neutrinos nao contribui significativamente, restam apenas a soma
das luminosidades dos fotos e do mecanismo de reaquecimento; os quais tornam-se
iguais. J& no segundo caso, utilizamos a eq completa, pois estamos interessados
em identificar a partir de qual idade da estrela os mecanismos de reaquecimento co-
mecam a ter efeitos expressivos na temperatura superficial da estrela. Neste trabalho
comparamos as duas abordagens, que levam ao final quase ao mesmo resultado. O
modelo rotoquimico (considerando o conjunto de parametros utilizado pelos autores da
Ref. [20]) é valido somente para estrelas antigas, ou seja, estrelas com idades superiores
a 10% anos, como poderd ser visto nos graficos seguintes. Porém, para modelos que
envolvem a ME a situacao é diferente. Também encontramos a luminosidade maxima,
permitida (fenomenologicamente) para idades superiores a 10% anos, sem dependén-
cia na temperatura - similar aos modelos de ME - de forma a nao se afastarem das
temperaturas superficiais das estrelas classicas ( com idades inferiores a 10° anos).

’ Modelo T, [K] ‘
G1 (Yese = 1.23) cinemadtico 1390
G1 (Yese = 1.23) cinemético+aniquilacao 2100
G2 2165
G2 (R=12.2 km, M=2.2 M, MPAL ~ 4p;) 2650
J0023+0923 (VN, valor central) 2088 x 10°

Tabela 6.3: Resultados para os modelos G1 e G2 considerando os seguintes parametros:
R,=12 km, v=230 km/s, M,=1.4M e pgn=0.3 GeV/cm3.

A tabela mostra as previsdes de temperaturas de superficie para os modelos G1
e G2 comparando-os com referidos os dados observacionais da VN J0023+0923. Como
esperado, dependendo dos parametros mencionados, os resultados mudam significati-
vamente. Comparando o valor da temperatura da superficie [21] da VN J00234-0923
com o modelo da ME, obtém-se uma diferenca de trés ordens de grandeza. Para o
caso de uma VN, mesmo usando o modelo favoravel G2(A) (valores MPA1 para raio
e massa), os modelos nao explicariam altas temperaturas de superficie. Isso ilustra a
importancia de novos estudos das temperaturas das VN. Alguns autores argumentam
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que perto do centro galactico ou em aglomerados de galaxias esses resultados podem
mudar, ja que o valor de pg, pode ser maior. Dividindo a temperatura da superficie
do modelo G2(A) por 1,52 (para transformar em sua versao classica) obtemos ~ 1400
K. Este valor é bastante préximo do modelo G1(K). Os dois modelos possuem deriva-
¢oes diferentes, mas comparando o caso G1(K+A) com o G2(A), verificamos que seus
valores sao muito préximos entre si e distantes dos T§ observados.

| £ G2(A) G1(K) G1(K+A) MFD Lmax Rotoquimico
1.61 1969 1264 1915 50504 124972 123262
2.47 ~ ~ ~ ~ ~ 123262
3.52 (MPA1) 2232 1697 2263 47373 115774 123262
J0023+0923/MPA1 935 1230 922 A4 18 17

Tabela 6.4: Resultados da equacdo diferencial de resfriamento a 10° yr para a tempe-
ratura superficial em Kelvin. A ultima linha é a razao entre a temperatura superficial
de J0023+0923 e a predi¢ao da EoS MPA1 (R = 12.2km and M = 2.2M,).

Na Tabela mostramos as previsoes de temperatura de superficie para todos os
modelos; G2(A) representa o modelo de ME G2 considerando apenas a aniquilac¢ao
destas particulas elusivas; o modelo DM G1(K) leva em consideragdo apenas o calor
cinético; G1(K+4A) considera aquecimento cinético e aniquilagio de ME; MFD signi-
fica decaimento do campo magnético e Lmax a luminosidade maxima permitida para
tempos de vida estelares maiores do que 10° anos. A razdo J0023+0923/MPA1 prevé
uma diferenca de trés ordens de grandeza entre a temperatura de superficie do pulsar e
aquela predita pelo modelo MPA1 EoS quando comparado aos modelos de aniquilacao
de ME, rotoquimico e decaimento do campo magnético. Estes resultados indicam que
é possivel determinar, por exemplo, 0 pq, necessario para obtermos uma luminosidade
maxima estelar. Além disso, o aumento de p—’; desloca a curva da temperatura super-
ficial para a direita, ou seja, para idades superiores. No entanto, de acordo com os
nossos resultados para estrelas maduras, isso nao causa tanto impacto nos resultados
finais. Para uma EN, usando o perfil de Einasto obtemos ~ trés ordens de diferenca
entre os modelos com aniquilacao de ME e as correspondentes temperaturas maximas
superficiais observadas nas superficies de EN e de VN. Ademais, obtemos um resul-
tado “coincidente’ para as luminosidades estelares maximas devidas aos mecanismos
rotoquimico e decaimento do campo magnético. Todos estes resultados indicam a ne-
cessidade de novas medidas da temperatura superficial do PSR-B09504-08 [214]. Assim,
um mecanismo mais robusto inspirado em decaimento de campo magnético pode ser
uma alternativa ao mecanismo rotoquimico.

A comparacao com um modelo adicional teve como pressuposto e ponto de partida
a equagao (2.10) da Ref. [29]. A temperatura de superficie estelar entao obtida para os
parametros mencionados é ~ 1394 K pois o dado modelo considera apenas o aqueci-
mento cinético por acregdo de ME composta de férmions. Além disso, este modelo leva
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em consideracao a velocidade de dispersao de uma EN e a velocidade das particulas
de ME. Avaliamos ademais os resultados com base na Eq. (2.10) mencionada para as
restrigoes estabelecidas pelo NICER, [4] e Ref. [95]. Os graficos 3D correspondentes a
seguir mostram valores de T, para uma variedade de raios e massas e diferentes densi-
dades de ME. Neste caso os melhores ajustes para a Via Lactea[215] correspondem a
0,3 GeV/em? e 0,42 GeV/cm?® ambos para v = 230 km/s.

A figura mostra o comportamento da relagdo massa-raio para as diferentes
equacgoes de estado abordadas neste capitulo.

Mesiretd/Msolar
e

APY
MPA1 — -
05 set1 - - -
set 2
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0.5 | Riley et al. +—e—t
. PSR-J0348+0432 mmm—m
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Raio [km]
Figura 6.3: Comportamento da relagao massa-raio predita pelas diferentes equagoes
de estado estudadas neste capitulo. Os limites impostos de pressao, causalidade e
relatividade geral foram obtidos de ref. [216]. Portanto, a relacdo massa-raio de cada
EoS nao pode cruzar o limite da causalidade.

A figura [6.4 mostra o comportamento das taxas de captura para os modelos de
matéria escura identificados como G1 e G2. As taxas de captura foram calculadas
para dois casos. O primeiro caso é caracterizado pelas parametrizagoes: R, = 12,0km,
vy, = 230km/s, pup = 0,3GeV/em® e M = 1,4M;. No segundo caso as seguintes
parametrizagoes foram adotadas: R, = 12,2km, v, = 230km/s, pur = 0,3 GeV/em?
e M =2,2Mg,.
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Figura 6.4: Comportamento das taxas de captura para os modelos de matéria escura
identificados como G1 e G2. Neste grafico, a nomenclatura Kouvaris refere-se ao modelo
G2 enquanto Baryakhtar et al. refere-se ao modelo G1.

O grafico mostra o comportamento das temperaturas superficiais estelares no
ambito dos diferentes modelos abordados neste capitulo, especificamente considerando
a razao p—’; =1,61.
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Figura 6.5: Comportamento das temperaturas superficiais estelares em termos do
tempo de evolucao estelar para a razao p% = 1,61, e considerando os modelos estu-
dados no capitulo.
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O gréfico da figura[6.6] é semelhante ao anterior, com exce¢ao da utilizagao da razao

PO

£ =2 47. Percebemos no grafico um pequeno desvio a direita para todas as curvas,

com excecao daquela associada ao mecanismo rotoquimico, pois nao efetuamos neste

caso o calculo referente a evolugao da temperatura estelar, tendo o mesmo sido obtido

do artigo [26].
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Figura 6.6: O grafico desta figura é semelhante ao anterior, com excegao da

da razao £ = 2,47.
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Figura 6.7: Grafico similar aos anteriores, no entanto, levando em conta a razao p% =

3,52, associada a equacao de estado MPAL.
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A figura é¢ também semelhante as duas anteriores, considerando a razao ;% =
3,52, associada a equacao de estado MPA1. A linha magenta da figura - que descreve
os resultados sem a presenga de matéria escura - ultrapassa 10® yr(anos). Podemos
concluir entdo que, quanto maior a razao p%’ mais a direita do grafico as curvas sao
deslocadas.
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Figura 6.8: Comportamento das temperaturas superficiais para os dois modelos consi-
derados nesta secao, com as contribuicoes de cinematica e aniquilagao.

A figura [6.8 mostra o comportamento das temperaturas superficiais para os dois
modelos considerados nesta se¢ao, com as contribui¢oes de cinematica e aniquilacao.
A densidade da matéria escura em termos da distancia é obtida usando o perfil de halo
de Einasto com os seguintes parametros: R, = 12,0km, v, = 230km/se M =1,4M.
Os pontos pretos correspondem aos limites superiores de temperatura superficial das
estrelas Viuva Negra, enquanto o ponto azul diz respeito ao limite superior de tempe-
ratura superficial do pulsar PSR J1740+1000.
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Figura 6.9: Comportamento da temperatura estelar superficial T resultante da captura

de matéria escura.

A figura mostra o comportamento da temperatura superficial resultante da

captura de matéria escura considerando os limites de raio e massa estelares de acordo
com os valores apresentados na ref. [95] para pyp = 0,3GeV/cm? e V, =230 km/s,
utilizando o modelo introduzido pelos autores da ref. [29]. Para a densidade local de

matéria escura, o maior valor da temperatura superficial é aproximadamente 1760 K.
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Figura 6.10: Gréfico semelhante ao anterior, porém, utilizando o melhor ajuste para a
densidade de matéria escura.

A figura [6.10] é semelhante a anterior, porém adotando o melhor ajuste para a
densidade de matéria escura. Neste caso, o maior valor para a temperatura superficial
é aproximadamente 1900 K. Em ambos os casos, utilizamos R, = 10km e M =2 M.
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Figura 6.11: Gréafico semelhante aos anteriores, usando entretanto os limites de raio e
massa medidos pelo NICER com a densidade de matéria escura local.
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A figura [6.11] é também semelhante as anteriores, com os limites de raio e massa,
entretanto, medidos pelo NICER. A maior temperatura superficial é neste caso de
1470 K ocorrendo quando R, = 11,52km e M, = 1,49 M.

6.12 Conclusao

Modelos com aniquilacao de matéria escura e mecanismos de aquecimento estelar,
por meio de decaimento de campo magnético, foram estudados a fim de obter previ-
soes para as temperaturas limite de estrelas de néutrons antigas, incluindo estrelas do
tipo Viuva Negra. O mecanismo que melhor descreve as temperaturas superficiais das
estrelas antigas e VN é o mecanismo rotoquimico, uma vez que o decaimento do campo
magnético em uma aproximacao bruta mostra uma diminuicao constante nos valores
da temperatura estelar superficial, T. Para encontrar a luminosidade maxima estelar,
supomos que o campo magnético comeca a decair consideravelmente apds 10° anos.
Além disso, consideramos os raios e as massas de varias estrelas inseridas na faixa de
observagoes do NICER. Esses resultados sdo mostrados em graficos do tipo 3D, que
compreendem nao apenas uma temperatura de superficie, mas um amplo conjunto
delas. O perfil de halo da matéria escura adotado, de Einasto, foi empregado para de-
terminar a densidade da matéria escura em termos da distancia da Terra (normalizado
a densidade local de ME) de possiveis estrelas antigas. A diferenga entre as previsoes
dos modelos para a temperatura estelar de superficie mostra-se expressiva, — de até
trés ordens de magnitude. As diferencas mais dramaticas s@o encontradas no caso das
estrelas do tipo Viuva Negra: todos os mecanismos de aquecimento abordados neste
capitulo falharam claramente em descrever suas temperaturas superificiais efetivas -
visto que sao limites superiores. Caso tivessem a temperatura superficial efetiva da
mesma ordem das NS com idades em torno de 10® anos, ainda assim, o nico meca-
nismo possivel de descrever tais temperaturas é o rotoquimico. As estrelas compactas
do tipo Viuva Negra apresentam as maiores massas conhecidas de estrelas de néu-
trons [207, 217], os resultados mais recentes indicando valores de 2,35 40,17 M, [144]
para o pulsar PSR J0952-0607. Este pulsar, com um periodo de rotagao de 1,41 ms,
— tornando-o o pulsar de rotagdo mais rapida do disco da Via Lactea —, se insere no
grupo do tipo Vitva Negra, com uma companheira de baixa massa (subestelar) sendo
irradiada e evaporada pela luminosidade do pulsar.



Capitulo 7

Conclusoes e perspectivas futuras

7.1 Conclusoes

A busca por equacoes de estado rigidas, modeladas de forma consistente, tanto
para estrelas de néutrons quanto para estrelas estranhas, é de suma importancia na era
da astrofisica multi-mensageira [222], onde os mensageiros cosmicos sao neutrinos, fo-
tons, ondas gravitacionais e raios césmicos. Os modelos de quarks estudados nesta tese
estao recebendo mais atencao com a descoberta recente do objeto compacto XMMU
J173203.3-344518. A parametrizacao CSS, entre outras, que envolve diferentes com-
portamento da velocidade do som no meio, estdo sendo empregadas para reproduzir
multiplas observagoes, como, por exemplo, deformabilidade de maré, massa e raio este-
lares (NICER) e o valor surpreendente de 2,35 40, 17M de uma estrela Vitva Negra,
o pulsar PSR J0952-0607, recentemente observado, que estd no topo dos gréaficos do
tipo M-R.

A pergunta que se coloca é: qual é a massa maxima de uma estrela de néutrons?
Se o valor de 2,35 massas solares estiver proximo do limite superior das estrelas de
néutrons, o interior provavelmente sera uma sopa de néutrons, bem como de quarks
up e down, mas nao de matéria exdtica, como quarks "estranhos” ou kaons, que sao
particulas que contém um quark estranho. Esta suposi¢do se baseia na compreensao
de que uma massa estelar maxima muito alta para estrelas de néutrons implicaria que
ela é constituida por uma mistura de hadrons e quarks up, down e strange, e em equili-
brio hidrostatico. Isso descartaria muitos estados propostos da matéria, especialmente
aqueles com composicoes interiores exodticas.

Observamos também, em decorréncia dos modelo de quarks e da construcao de
fase (de Maxwell) adotadas nesta tese, a relagdo massa-raio para uma estrela hibrida
é "mascarada- refere-se somente a estrela hibrida com as EoS AP4 e CDQP, devido a
pequena descontinuidade na densidade de energia -, ou seja, nao é possivel distinguir
nessa relacao uma estrela hibrida de um estrela de néutrons.

Com respeito a parametrizacoes de matéria de quarks, sabemos que este tipo de
abordagem nao permite determinar a populacao estelar de particulas, em vista de suas
limitacoes em descrever processos evolutivos de uma estrela compacta. Isto porque,
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a composicao estelar depende de processos evolutivos, dependendentes de densidade,
sintetizados em equacoes dinamicas que descrevem os limiares associadas as diferentes
espécies estelares, as assim denominadas threshold equations of a given species, vincu-
ladas ademais ao equilibrio beta estelar. Em outras palavras, usando o modelo CFL
como exemplo, nao saberiamos determinar o valor do gap dos pares de Cooper pro-
duzidos no meio estelar para comparar com processos de resfriamento, processos estes
que se revelam mais lentos, segundo os autores da Ref [5], do que aqueles que envol-
vem quarks. Isto implicaria na impossibilidade de comparar as predi¢oes do modelo
com os dados observacionais de luminosidade do objeto XMMU J173203.3-344518. Em
decorréncia desta limitagao, nao poderiamos confrontar as predig¢oes tedricas com as lu-
minosidades observadas. Podemos sintetizar esse impasse limitante da seguinte forma:
com um modelo efetivo de equacgao de estado, poderiamos alterar consistentemente os
parametros fisicos tanto no que diz respeito a equagao tedrica de forma a reproduzir
as temperatuars superficiais?

No capitulo de reaquecimento interno de estrelas de néutrons, restringimos a densi-
dade de matéria escura com os valores atuais da literatura, usando trés mecanismos de
captura. Nossos resultados indicam que a temperatura superficial para esses modelos
difere em ~ 2-3 ordens de grandeza das temperaturas observadas em Vituvas Negras
(limite superior) e pulsares. Contudo, o mecanismo rotoquimico prediz a temperatura
superficial somente para os pulsares antigos, mas nao para os limites superiores das
temperaturas superficiais das VNs. A fim de corroborar nossas predigoes de reaqueci-
mento interno por matéria escura, os telescopios precisariam de um tempo de exposi¢ao
maior para detectar as baixas temperaturas superficiais previstas por estes modelos (TS
~ 1470 K).

7.2 Perspectivas futuras

Realizamos recentemente calculos com deformabilidades de maré que em breve serdao
submetidos a publicacdo. A construcao de equagoes de estado explorando a Cromodina-
mica Quantica Perturbativa, envolvendo supercondutividade de cor, estrelas hibridas
com transicoes de fase descrita pelas construcao de Maxwell e Gibbs, propostas de
deteccao indireta de matéria escura férmidnica por meio de estrelas de néutrons, pa-
rametrizagoes da matéria de quarks utilizando diferentes depéndencias na velocidade
do som no meio e resfriamento de estrelas de néutrons, proporcionam perspectivas
desafiadoras para os nossos futuros trabalhos de pesquisa.



Apéndice A
Equacoes de Einstein

Neste apéndice derivamos as equacoes de Einstein, abordando primeiramente os
temas da gravidade na Relatividade Geral e da gravidade das marés (tidal gravity).
Seguimos neste apéndice os ensinamentos de Norman K. Glendenning [218] em combi-
nagao com o livro classico de Ronald Adler, Maurice Bazin, e Menahem Schiffer [219].

A.1 Gravidade das marés

Einstein previu que os ponteiros de um relogio situado perto de um corpo massivo se
movimentariam mais lentamente do que em um relégio idéntico distante. Ao fazer isso,
ele intuiu a profunda conexao entre a estrutura do espago-tempo e a gravidade. Duas
linhas retas paralelas nunca se encontram no espaco-tempo plano de Minkowski sem a
presenca da gravidade. Um unico referencial inercial seria entao suficiente para descre-
ver todo o espaco-tempo. Ao formular o principio da equivaléncia, tendo em conta que
campos gravitacionais nao sao uniformes e constantes, mas dependem do movimento
dos corpos gravitantes e da posi¢ao onde os efeitos gravitacionais sao experimentados,
Einstein entendeu que apenas em uma localizagao adequadamente pequena do espaco-
tempo as leis da Relatividade Restrita seraim realizadas. Os efeitos gravitacionais
seriam entao observados entao em uma escala espacial maior. O termo Gravidade das
Marés (Tidal gravity) refere-se ao desvio da uniformidade do campo gravitacional em
pontos préximos do espago-tempo. Em suma, a for¢ca de maré, como sabemos, é um
efeito gravitacional que estica um corpo ao longo de uma linha em direcao ao centro
de massa de outro corpo devido ao gradiente do campo gravitacional produzido pela
presenca deste outro corpo, sendo responsavel por diversos fendmenos, incluindo as
marés.

Essas consideragoes levaram Einstein a nogao de curvatura do espago-tempo. Qual-
quer que seja o movimento de um corpo livre em um campo gravitacional arbitrario,
ele seguird uma trajetoria em linha reta quando consideramos pequenas localizagoes,
conforme garantido pelo Principio da Equivaléncia de Einstein. E em um universo do-
tado de gravidade, as particulas livres cujas trajetorias sao paralelas em um referencial
inercial local nao permanecerao paralelas em uma grande regiao do espaco-tempo. Es-
tes resultados apontam para uma analogia com a superficie de uma esfera na qual duas
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linhas retas paralelas sobre uma pequena regiao se encontram e se cruzam. E se de
fato as particulas estiverem caindo livremente no espago-tempo curvo? Nessa forma de
pensar, a lei de que as particulas livres se movem em linha reta permanece verdadeira
em um campo gravitacional arbitrario, obedecendo assim ao principio da relatividade
em um sentido mais amplo. Qualquer regiao suficientemente pequena de espago-tempo
curvo é localmente plana. Os caminhos no espago-tempo curvo que tém a propriedade
de serem localmente retilineos sao chamados geodésicos.

A.2 Gravidade

Corpos macigos geram curvatura do espago-tempo. A frase célebre de John Archi-
bald Wheeler sintetiza este concepcao:

“O espaco diz a matéria como se mover. A matéria diz ao espago como se
curvar.”

A seguir, abordamos a conexao entre um referencial arbitrario e um referencial em
queda livre se movendo junto com uma particula sob a influéncia de um campo gravi-
tacional arbitrario. Neste referencial em queda livre e, portanto, localmente inercial, a
particula se move em linha reta. Representando as coordenadas do espago-tempo por
£, as correspondentes equacoes do movimento sao dadas por

ey, (A.1)

. . . T2 ’ . . . .
e o intervalo temporal invariante (ou tempo préprio) entre dois eventos vizinhos que

ocorrem neste referencial do espago-tempo é dado por
dr? = napdedsr . (A.2)

As coordenadas do movimento em queda livre podem ser consideradas como fun-
¢oes das coordenadas x* de qualquer referencial arbitrario — curvilineo, acelerado ou
rotativo. Buscamos a conexao entre as equagoes de movimento no referencial em queda
livre e um referencial arbitrario que pode ser, por exemplo, o referencial de laboratorio.
A partir da regra da cadeia para diferenciacdo podemos reescrever como

o - (06 dat
dr (8x“ dr >

0> d%aH 0% dat dx”
Oxt dr?  Oxrdzrv dr dr
Multiplicando esta expressdo por 9z* /0% e usando a regra da cadeia novamente ob-

temos
da? _ oz 9¢e _ 5
der OE* Oxr M

A equagao de movimento de uma particula se movendo em um referencial arbitrario

(A.3)

sob a acao de um campo gravitacional também arbitrario, portanto, é

2z, datdz”
—— =0. A4
dr? M odr dr (A4)
Nesta expressao Fﬁl, ¢ definida na forma
81’/\ 82§a
A s A5
T 9ge Qandry (A-5)
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e é denominada de conexdo afim (affine connection)f] A conexdo afim é simetrica nos
seus indices inferiores. O caminho definido pela equacao (A.4) é chamado de geodé-
sica, e corresponde ao caminho extremo no espago-tempo de um campo gravitacional
arbitrario. O intervalo invariante também pode ser expresso em um referencial
arbitrario na forma d&* = (06 /0x")dz" de modo que
a HeB

dr* = g, da*dr”  com g, = giynaﬁ. (A.6)
No novo referencial arbitrario, o segundo termo de causa um desvio do movimento
em linha reta de uma particula. Portanto, o segundo termo representa o efeito do campo
gravitacional. A conexao afim que aparece na equagao geodésica ¢ um nao-tensor
e claramente desempenha um papel importante na gravidade. Além disso, a métrica
se comporta como o potencial gravitacional e a conexao afim como a forca.

A.3 Equacoes de Einstein no Vacuo

As equacoes de Einstein no vacuo podem ser derivadas do principio variaciona
3
c

_1 4. _ — i O (_> - 4
5AEH_167T/6£EHd;z;_167TG/5(\/_gR)d:c—167TG/ 5(vV=9)R+v—g0R $d'z,

(A.7)
e o formalismo covariante da relatividade geral fornecido pela geometria de Riemann

(equivaléncia de referenciais em movimento arbitrario). Na expressao (A.7), a acao de
Einstein-Hilbert, Agy, é definida em termos da densidade Lagrangiana invariante de
Einstein-Hilbert,

Nesta expressao, /—g representa uma densidade escalar de peso + 1, e R denota o
escalar de Ricci, o Uinico escalar independente construido a partir da métrica espaco-
tempo como

R=g"R,, . (A.9)

onde R, define o tensor de curvatura de Ricci. O tensor métrico g, contém 10
componentes e é o inico campo dinamico ou variavel na Relatividade Geral; este tensor
descreve a gravidade como uma geometria do espago-tempo, enquanto o tensor de Ricci
e o escalar de Ricci medem sua curvatura. GR nao contém fungoes ou pardmetros
arbitrarios, exceto, é claro, a constante universal de gravitacao de Newton, G.

Na geometria diferencial, uma conexdo afim é um objeto geométrico definido em uma variedade
suave que conecta espacos tangentes proximos, permitindo que os campos vetoriais tangentes sejam
diferenciados como se fossem fungées no ambito da variedade considerada, com valores em um espago
vetorial fixos.

HA vantagem de derivar as equacdes de campo da Relatividade Geral usando uma abordagem
variacional é que este procedimento explicita a conexao entre simetrias e leis de conservacao.
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A.3.1 Determinacao de 6,/—g

A variacdo do determinante g, dg, corresponde a

99
0g = OG- A.10
9= D0 (A.10)
O determinante g ¢ um polinémio em g,,,, i.e.
9= 9(9u) =D guw M (1) (sem soma em p), (A11)

14
com p fixo. Nesta equacao M, corresponde aos menores valores de i, v, ou seja, o

determinante da matriz obtida ao cortar a linha u e a coluna v da matriz g,,. Assim,

a diferenciacao de g em relacao a g, fornece
99

g = (—=1)"*""M,, (sem soma em e v). (A.12)
As componentes de g"”, a matriz inversa de g, sao dadas por
g = 1(—D“*“M,w. (A.13)
Combinando esta equagao com ((A.12) obtemos
5(3‘1 =99""  —  69=99""0Gu . (A.14)
Levando em conta que
6(gw,g‘“’) =0= 5<g,w)g‘“’ + g 0" (A.15)
obtemos 1
09 = =99 69" and  0v/=g = —ov/=99u 69" (A.16)
Ao combinar este resultado3 com a equagao temos
SApn = 1 / d%[—;\/—_ggw (59“”)}2 + \/—_gaR} . (A.17)

A.3.2 Determinacao de 0R

Para calcular R, precisamos usar a identidade de Palatini:

5R,, = ((sr;,,).A - (5%) , (A.18)

como segue, onde J R corresponde a
SR = 5(9““RW> = 5(gW) Ry + ¢"6R,, . (A.19)

Usando a identidade de Palatini, o tiltimo termo da expressao anterior pode ser escrito

o = (), ~0) = (), -

) )

= (g“”(SFZ‘V — g““él"ﬁA) ; (lembrando que g,,,, = 0). (A.20)

O dltimo termo desta expressao corresponde a divergéncia covariante de um vetor.

CcOomo

Portanto, de acordo com o teorema de Gauss, ele desaparece quando integrado sobre o
volume quadridimensional /—gd*z, desde que oI, desapareca no limite do volume de
integracao para Vdg,,. Essa condigao deve ser verificada para qualquer transformagao
de coordenadas infinitesimais quadridimensionais para a qual as coordenadas perma-
necam, no limite considerado, inalteradas. Pode-se mostrar que, como consequéncia
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dessa suposicao, 09,... para Vdg,,. Consequentemente,

dR = 6¢g" R, + termos de superficie, (A.21)
e a variacao da acao de Einstein Hilbert (| - ) finalmente se torna
1
0Arpy = T6n G /d4x\/ { . g#,,R} ogh” . (A.22)
Impondo a condicao
6~AEH = 0, Vég’“’, (A23)

e assim, por meio da determinagao de d/—¢g e 0 R, obtemos as equagdes de Einstein no

VACUO 1
R, — §gMVR =0. (A.24)
A.4 Equacgoes de Einstein com uma Fonte
A fonte do campo gravitacional corresponde a um campo de matéria, ou algum
outro campo, como por exemplo o campo eletromagnético. A agao total, de maneira
genérica, pode ser expressa na forma

A = Apr + Acampos » (A.25)
com
Acampas = [ A2/ =G L campos (q><1>, TR Y SORNR v T8 g) , (A.26)
onde ® com i = 1...A, representa uma colecdo de campos tensoriais na relatividade
especial. Observe que a densidade lagrangiana para os campos depende explicitamente
de g porque substituimos 7, por g,, e 0/éz* por V,,.
As equacoes de Einstein correspondentes podem ser encontradas variando a acao
total em relagdo ao tensor métrico
0A =0Ary + 5.Acampos, Yogh” . (A.27)
A variagdo da agdo dos campos, Acumpos, da

5 Acampos = / 4z s {\/—gcwmpos (cl><1>, B OIS VAR N v S g)]

aﬁcam 08 1
— /d4l' AV |: P §£campos guu] 5guv . (A28)
uv
=2cT

Combinando obtemos
1
0A = /d4x\/ { w — §RgW - SZGT ]5 g (A.29)

16 G
onde, da expressao , o tensor energia momentum 7}, ¢é deﬁmdo genericamente
na forma
8£cam 0S ]-
Ty P2 — ~Leampos G | - A.30
M 2C ( aguy 2 p g,U« ( )
Da equagao [A.29] impondo a condigao
0A =0, Vig", (A.31)
obtemos as Equagoes de Einstein na presenca de matéria:

&G

1
G/“, = RHV — §Rguu = 7Tuy. (A32)
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Equacoes de
Oppenheimer-Tolman-Volkoft

Neste apéndice derivamos as equacgoes diferenciais para a estrutura de uma estrela
estatica, esfericamente simétrica e relativistica. Seguimos neste apéndice os ensina-
mentos de Norman K. Glendenning [218] combinada com a Ref. [219]. Para a regiao
externa a uma estrela, a supressao do tensor de Einstein é equivalente a supressao do
tensor de Ricci e da curvatura escalar. Este ndo é o caso para o interior da estrela. O
tensor de Ricci e a curvatura escalar sao essenciais para construir o tensor de Einstein.

B.1 Solucao de Schwarzschild

Iniciamos com a solugao de Schwarzschild de 1916 das equagoes de Einstein fora
de uma estrela estatica esférica. Adotamos como forma geral da métrica para um
espago-tempo isotrépico estatico, a seguinte expressao:

dr* = g dr’de” = e*Wat* — 2O dr? — 12dh? — r?sin® 0 do? (B.1)
onde A e v sao fungoes somente de r. Nesta expressao:

goo = g =M gy = =1 gy = —r?sin® 6, gw=9""=0, (B2)
com (u # v), representam as componentes do tensor métrico.

No espaco vazio, fora de uma estrela estatica, a equacao de Einstein resulta em
G, = 0, ou equivalentemente

1
Ruy = §gMVR' (B?))
Multiplicando esta expressao por ¢g** e somando no indice p, encontramos
1
R = 553}2. (B.4)

Realizando a contragdo o = v e somando com respeito ao indice resultante obtemos,
no espaco vazio:

R=2R — R=0. (B.5)

Assim, o anulamento do tensor de Einstein implica em
Gn=0 — R=0, R, =0. (B.6)
Assim, no espago vazio, a equacgdo de Einstein equivale ao anulamento do tensor
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de Ricci ou, equivalentemente, da curvatura escalar.
Desta condigao de anulamento resulta entao:

N+v =0, A+rv=0, <1+27’V’>e2":1. (B.7)
Ao integrar esta ultima equagao obtemos:
o 2GM
go=e¢"=1—— (r>R), (B.8)
r

onde M ¢é a constante de integracao, e introduzimos a constante de Newton, G. Utili-
zando a aproximacao Newtoniana, identifica-se M com a massa da estrela. Dos resul-
tados anteriores obtemos entao .

g =—e == —(1 — M) (r>R). (B.9)
Isso completa a derivagao da solucao de Schwarzschqld das equagoes de Einstein para a
regiao externa a uma estrela estatica esférica. O tempo proprio correspondente é dado
por

2GM 2GMN\ !
dr? = (1 _ G) dr? — (1 _ ) dr® — r2d6° — ?sin>0d¢® (r> R) (B.10)
r
onde R, neste contexto, denota o raio da estrela.

Sumaério dos resultados: oG M
goo(r) = ) = (1 - ) r>R;

,
2G M\ 1
gu(r) = —6”(”2—(1— ) , T>R;
r
g2(r) = —r?: (B.11)
gss(r) = —r?sin®0.

E importante notar que a métrica de Schwarzschild é singular para r = rg = 2GM.

B.2 Tensor de Energia-momento de Matéria
As equacgoes anteriores permitem determinamos a forma da curvatura escalar

2
R = g"R,, =e Ry — e Ry — — Rao
r
2 N ! 2
= g62’\{—2u”—|—2)\’y’—2y’2—2—1—4—4V}—|—2. (B.12)
r r r r
Os componentes do tensor de Einstein sao
d
G, = 62’\<1 — 27’X> —1=—— [r(l — e”‘)};
dr
Gl = e (1 + 27’1/’) —1;
G2 = 6—2A<V//+V/2 — M+ v — )‘I)
2 - )
r

Supondo que a estrela de néutrons seja estética, a trivelocidade de qualquer ele-
mento de um fluido estelar é zero, entao

u" =0 (u#£0), u’=1/y/go. (B.14)

Na presente métrica, admitindo que o tensor energia-momentum possa ser expresso
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como um tensor mist suas componentes diferentes de zero sao dadas por

T,=¢ T/=-p, (n#0). (B.15)
A componente (00) das equagoes de Einstein é dada por
r2G00 _ _za{r<1 . e—%(r))} _ kT2T00 _ k:r25(r). (B.16)
Ao integrarmos esta equacao obtemos
e =1 4 l; /OT e(r)ridr. (B.17)

Definimos a seguir a massa contida em uma regiao interior a estrela caracterizada pelo
parametro radial r, representada por M (r)

M(r) =4r /T e(r)ridr, (B.18)
tal que a massa estelar total, M, correspondg ao valor radial maximo de r, representado
por R, ou seja:

M= M(R). (B.19)

O limite Newtoniano implica a condigao

k= —-8rG, (B.20)
de forma que podemos interpretar M como a massa gravitacional da estrel. Portanto,
nos referimos & M (r) como a massa estelar interior correspondente a coordenada r.

Assim, as equacoes de campo de Einstein podem agora ser escritas como
GM" = —-8rGTH" . (B.23)
Tendo determinado a constante de proporcionalidade nas equagoes de Einstein,
vamos agora escrever as equagodes de campo para uma estrela estatica esfericamente
simétrica. De passagem, notamos que nossa solucao fornece uma relacao entre a massa
estelar interior M (r) em funcao da coordenada radial e a fungao métrica g;1(r) ou A(r).

Na andlise tensorial, um tensor misto nio é nem estritamente covariante e nem estritamente
contravariante, ou seja, pelo menos um dos indices do tensor serd representado por um subscrito,
que caracteriza um tensor covariante, e pelo menos um dos indices sera indicado por um sobrescrito,
caracteristica de um tensor contravariante.

iAo citarmos a massa de uma estrela de néutrons é importante ressaltar que duas massas, a
massa barionica, Mp, e a massa gravitacional, Mg, sdo geralmente discutidas. A primeira (Mpg) é
teoricamente relevante, uma vez que estd diretamente ligado a massa dos nucleos de ferro da estrela
massiva progenitora. No estudo das fusdes de duas estrelas de néutrons, é a massa baridonica que se
conserva. A massa gravitacional Mg, por sua vez, é determinado por meio de observagoes, e é menor
do que Mp devido a subtracao da energia de ligagdo. Para uma estrela de néutrons supostamente
nao-rotante, a formula quadratica apresentada abaixo é comumente utilizada para relationar a massa
baritonica e a massa gravitacional:

Mp = Mg+ A x M& (B.21)

onde A é usualmente representado pelo ntimero constante 0.075 [220]. Outros autores propdem outras
relagdes, como por exemplo a forma cibica [221]:

Mp = Mg + Ay x M& + Ay x MZ.. (B.22)
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As equacoes diferenciais em (B.13)) fornecem

Gl = e (:2 - 2:\/> — :2 = —81Ge(r); (B.24)
G = (:2 + 2:,) — :2 = 87 G p(r); (B.25)
Gl = e (V” + U= N+ v ; X) = 87 Gp(r); (B.26)
GP = G2 =81Gp(r). (B.27)

Adotando, para simplificar a notagdo, G = ¢ = 1 e resolvendo as equagoes (B.24) e

(B.25)), obtemos

—2r\ = (1 — 87rr25> e —1, e 2/ = (1 + 87?7“2p> e —1. (B.28)
Derivando a expressao a direita acima e multiplicando por r resulta em:
o2ry 4 22" = [2r/\'<1 + 87?7“2]9) + (167?7“2]9 + 877'7”2]9/)] 62)\]. (B.29)

" usando os resultados anteriores obtemos:

2ri =1+ <167rr2p + 87Tr2p'> e — <1 + 87Tr2p> <1 — 87rr25> et (B.30)
Tomando o quadrado da expressao a direita da expressao (B.28)), resulta a seguinte

Resolvendo esta equacao para v/

expressao
1 2 1
2r2)/?% = 5 (1 + 87rr2p> et — (1 + 87rr2p> e+ 3"

As 1ltimas quatro equacoes numeradas fornecem expressoes para X, v/, V", e v'? em

(B.31)

termos de p, p', €, e e?*; este tltimo termo como vimos pode ser expresso em termos
da massa gravitacional interior da estrela. Portanto, a métrica pode ser totalmente
eliminada pela substituicao dos resultados acima na equacao de campo e apds varios
cancelamentos, saimos com o resultado

dp [p(r) + 5(7“)] [M(r) + 47T7“3p(7“)]

dr r {r —2M (r)}
As equagoes (B.18) e (B.32) sdo denominadas de equagoes de Oppenheimer-Tolman-
Volkoff (TOV). As equagoes TOV restringem a estrutura de uma estrela de néutrons

(B.32)

estatica, esfericamente simétrica, composta de material isotrépico que esta em equilibrio
gravitacional estatico, conforme modelado pela Relatividade Geral. No caso em que as
correcoes relativisticas niao sio relevantes, termos de ordem 1/¢? podem ser desprezados,
e a equagao torna-se a equacao hidrostatica de Newton, usada para determinar
a estrutura de equilibrio de uma estrela também esfericamente simétrica, e da mesma
forma composta por material isotropico.
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Equacoes de Estado: modelos AP4
e MPA1

As equagoes de estado do modelo AP4 sao obtidas por meio da utilizacdo de um
formalismo Hamiltoniano de muitos corpos com interacoes entre os ntcleons do tipo

h2

7 ? 1<j 1<j<k

Tabela C.1: EoS AP4: tabelas

Densidade de energia (MeV/fm?3) | Pressio (MeV/fm3) | Densidade barionica (fm=3)
4.35e-12 6.31e-26 4.00e-15
4.39e-12 6.31e-25 4.73e-15
4.41e-12 6.31e-24 4.76e-15
4.55e-12 6.31e-23 4.91e-15
6.47e-12 7.56e-22 6.99e-15
9.15e-12 8.75e-21 9.90e-15
2.52e-11 1.06e-19 2.72e-14
1.18e-10 3.64e-18 1.27e-13
6.42e-10 1.19e-16 6.93e-13
5.82e-9 6.09e-15 6.30e-12
1.46e-8 3.10e-14 1.58e-11
3.67e-8 1.52e-13 3.97e-11
9.23e-8 7.19e-13 9.98e-11
2.32e-7 3.29e-12 2.51e-10
5.82e-7 1.45e-11 6.29e-10
1.46e-6 6.10e-11 1.58e-9
3.68e-6 2.44e-10 3.97e-9
4.63e-6 3.29e-10 5.00e-9
9.23e-6 8.97e-10 9.98e-9

0.000018421528485218 2.40e-9 1.99e-8
0.0000367593744715253 6.29e-9 3.97e-8
0.0000733625407414423 1.63e-8 7.92e-8
0.000146390335866321 4.17e-8 1.58e-7
0.00018432686955101 5.46e-8 1.99e-7
0.000292166988246695 1.02e-7 3.15e-7
0.000463104499531228 1.89e-7 5.00e-7
0.000582995058296068 2.58e-7 6.29e-7
0.000734183253919753 3.15e-7 7.92e-7
0.000924423754343391 4.29e-7 9.98e-7
0.00146501923912491 7.95e-7 1.58e-6
0.00232305394598948 1.47e-6 2.51e-6




Apéndice C: 154

O termo v;; na equagao acima representa potenciais de dois corpos, enquanto Vj;p,
representa potenciais de trés corpos. Nestas formulagoes contribuicoes de potenciais
de ordens mais altas sao desconsideradas. Restri¢coes fenomenoldgicas aos parametros
associados aos termos de interagao de dois e trés corpos mostrar-se-iam ambiguas ou
mesmo sem sentido se os potenciais NN e NNN usados nos célculos nao descreverem
adequadamente os dados observacionais destas interagoes. Consideragoes semelhantes
se aplicam se escolhermos uma formulagao relativistica.

Tabela C.2: Equacao de estado AP4: continuacao

0.00368263213855935
0.00463718184132955
0.005835529605904
0.00735299058508417
0.00925539571205635
0.0116599014337085
0.0146780862228187
0.0184828963875007
0.023275171554179
0.0293115411323993
0.0369155842352258
0.0464833984258499
0.0585226650736695
0.0737530608549403
0.0928328992299112
0.102874916479256
0.116933750581096
0.147282962131083
0.185498436363029
0.239836926615795
0.248818950370996
0.291664907312059
0.368765304832591
0.444303613642359
0.542715393218901
0.667236449198
0.820656230567633
0.938960980253806
4.7031974137971
9.41555510278994

2.73e-6
3.54e-6
4.81e-6
6.55e-6
8.90e-6
0.0000121108472925849
0.0000156416415874287
0.0000212719179485072
0.0000289201101138949
0.0000371761338611365
0.0000505484576010293
0.0000687398661184806
0.0000934230255590576
0.000127041551313411
0.000162293631734641
0.000180718556029432
0.000205590542901591
0.000279524926159938
0.000363448329522018
0.000487741212313536
0.000493048583691553
0.000521920674334154
0.000568536052694397
0.000614347031221893
0.000676772785253694
0.000761131944484967
0.000874240293670429
0.000525437834735421
0.00787477475906589
0.016217040254829

3.97e-6
5.00e-6
6.29e-6
7.92e-6
9.98e-6
0.00001256
0.0000158099992
0.0000199000006
0.0000250600006
0.0000315500001
0.0000397199983
0.0000499999987
0.000062940002
0.0000792400024
0.00009976
0.000110499997
0.000125599996
0.000158099996
0.000199000002
0.000257200008
0.000266999996
0.000312599994
0.000395100011
0.000475899986
0.000581200002
0.000714300026
0.000878599996
0.00100000001
0.00500000001
0.01

Nao é nossa pretensao avangarmos de maneira mais aprofundada neste tema. Ape-
nas para introduzir, como exemplo, uma formulacdo de potencial tipico destas e de
outras formulacao similares, e que embasa o modelo AP4, apresentamos abaixo o po-
tencial denominado V18, que contém 18 termos de interagdo que respeitam as leis de
conservacao e as simetrias da interacao nuclear:

Uz’j = Z ’Up(rij)O%.
p=1,18
Nesta formulagao, o operador projecao (’)fj é definido em termos de operadores de spin,

(C.2)

isospin e de momentum angular orbital (7;, 7, 0, 05, S;5, S, L) associados ao sistema de
muitos corpos:
OZ == 1, (TZ‘.TZ'>, (Tj.Tj), (Ti.TZ‘)(Tj.Tj), (O'Z‘.O'i), (O'j.O'j), (O'i.O'Z‘)(O'j.O'j) s

L? 5% S.L, S;;.S;j... entre outras combinacoes possiveis .

(C.3)
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O modelo MPA1 por sua vez é baseado na formulacao de Brueckner-Hartree-Fock

(RBHF) usando a versdo de Bonn para a interagdo NN, que descreve por sua vez os

dados observacionais do espalhamento NN entre dois corpos.

A abordagem RBHF é baseada na ideia de que o operador de auto-energia, ¥(k, p),

para um nucleon com momentum linear £ em um meio com densidade p consiste em

um termo dependente de um potencial escalar atrativo A(k, p) e um potencial vetorial

repulsivo B(k, p), cuja inser¢do na equagao de Dirac, resulta em

bt = m = (k. ) (k. p) = 0.

onde X(k,p) = A(k, p) + vB(k,p).

Tabela C.3: Equacao de estado AP4 - continuagao

Densidade de energia (MeV/fm?)

Pressdo (MeV/fm?3)

Densidade bariénica (fm=3)

14.1338838105702
18.8571647183822
23.5847632486427
28.3162497144579
33.0513182805183
37.7897448981916
42.5313623120496
47.2760445505256
52.0236967723161
56.7742476790763
61.5276451638785
66.2838517365132
71.0428424035074
75.8046022134086
79.6778527637444
84.399833899386
89.1262781551936
93.8571855311672
98.5914402472653
103.331273863571
108.075570600042
112.827677796804
117.580900773608
122.334123750412
127.09850452763
131.862885304849
136.638423882483
141.425120260532
146.21181663858
150.998513016629
155.796367195093
160.594221373557
165.403233352436
170.212245331315
175.032415110608
179.863742690317
184.695070270026
189.53755565015
194.380041030274
199.233684210813
204.098485191767

0.0293522771989616
0.0453276568270215
0.0636361615636738
0.084073755751796
0.106555998437287
0.131063550477147
0.15761696522768
0.186262902916153
0.2170659234438
0.250103319917713
0.285461762161689
0.323235045276266
0.363522557765679
0.405786587609337
0.449204172606215
0.501450987796789
0.558368283900465
0.620380650091159
0.687856808546223
0.761199001640947
0.840809471750623
0.927079287851227
1.02039951891873
1.1211388871305
1.22974432845907
1.34661808527973
1.47209535957189
1.6066230873081
1.7506482044609
1.90439417901657
2.06830794694765
2.24294817821982
2.42853834081936
2.62552537071881
2.83435620389072
3.05536604231449
3.28889008796954
3.53548701082154
3.79538027885678
4.06912856204092
4.35695532836026

0.015
0.02
0.025
0.03
0.035
0.04
0.045
0.05
0.055
0.06
0.065
0.07
0.075
0.08
0.085
0.09
0.095
0.1
0.105
0.11
0.114999999999999
0.12
0.125
0.13
0.135
0.14
0.145
0.15
0.155
0.16
0.165
0.17
0.175
0.18
0.185
0.19
0.195
0.2
0.205
0.21
0.215

(C.4)

As solugoes sao caracterizadas por componentes espinoriais superiores e inferiores,
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com uma massa efetiva do niicleon dada por:

m*(k,p) =m+ Ak, p).

Tabela C.4: Equacao de estado AP4 - continuagao

Densidade de energia (MeV/fm?3)

Pressdao (MeV/fm3)

Densidade barionica (fm~3)

208.963286172721
213.828087153675
218.715203735459
223.602320317243
228.500594699442
233.398869081641
238.308301264256
248.149481230314
257.901398793052
267.731420958695
277.673021128489
287.603463497868
297.533905867246
307.56476844036
317.584473213059
327.704598189493
337.824723165927
348.034110545682
358.343918129171
368.653725712661
378.952375495736
389.351445482545
399.839777872676
410.428530466541
421.095387663312
431.773402660498
442.540680061004
453.408377665245
464.264917469071
475.311139879953
486.36852009125
497.593267308772
508.829172326709
520.154339747967
531.66918977628
543.184039804593
566.570789474501

4.65941924778046
4.97674378828779
5.30948761984795
5.65798594444034
6.02268569803751
6.40381034862572
6.80191856617067
7.64104085462493
8.56027641615799
9.56364767452274
10.6570765313554
11.8538593318392
13.1510909921527
14.5656433452593
16.0896950116396
17.7321847107445
19.5132245613385
21.4227585040394
23.4808986576116
25.6876450220552
28.0429975973703
30.5558951030076
33.2375109382809
36.0979011625724
39.1258923765685
42.3315406396514
45.7349580705857
49.3272059499206
53.1272790564891
57.125121330909
61.3397275520135
65.7632763402831
70.4136451346195
75.2919512749541
80.398194761287
85.7513703724513
97.1906965897545

0.22
0.225
0.229999999999999
0.235
0.24
0.245
0.25
0.26
0.27
0.28
0.29
0.3
0.31
0.32
0.33
0.34
0.35
0.36
0.37
0.38
0.39
0.4
0.41
0.42
0.43
0.44
0.45
0.459999999999999
0.47
0.48
0.49
0.5
0.51
0.52
0.53
0.54
0.56

Em um céalculo auto-consistente, os espinores sao usados para avaliar os elementos

de matriz do potencial de troca de um bdson no meio nuclear. Seguindo as linhas

da teoria de Brueckner, a equacao de Bethe-Goldstone ¢é resolvida para dar conta dos

efeitos das correlagoes NN na matéria nuclear.

A auto-energia do nucleon é entao

determinada, bem como o espectro de particula tUnica, as massas efetivas e as equagoes

de estado correspondentes considerando matéria nuclear simétrica e assimétrica. A

energia de simetria S(p) pode ser avaliada a partir do pardmetro de Landau F e da

massa efetiva de Landau mj para um nucleon na superficie de Fermi, caracterizada

por kp:
1
S0 =5

ki

*
2m7 *

-1
>(l—|—f), com mz:kp(aeK/8k> :

(C.6)
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onde €, representa o espectro de particula tnica no modelo RBHF.
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Tabela C.5: Equacao de estado AP4 - continuagao

Densidade de energia (MeV/fm?3)

Pressao (MeV/fm3)

Densidade bariénica (fm=3)

590.437324562254
614.660909263289
639.453541785491
664.603223920973
690.411216280942
716.687836258343
743.42192605276
770.903588474984
798.842720714224
827.440163177952
856.684758065751
886.576505377622
917.2158253173
948.781242691426
980.335502265137
1012.83817487412
1047.18188455159
1081.52559422906
1115.89161950736
1152.04289285206
1189.19836823412
1227.24646764938
1265.29456706464
1305.23949255045
1345.18441803627
1386.91459158849
1429.64896717806
1472.38334276763
1516.90296642361
1562.42679211694
1608.84324184348
1657.15651764057
1705.3582154335
1755.56831730115
1806.55946519785
1858.5548151319
1911.44278909915
1966.22758913696
2021.90501320797
2079.47926334953
2137.0535134911
2197.41721373642
2257.78091398175
2319.92986229347
2383.97563667576
2449.0256130954
2514.85663554409
2582.69606206748
2651.42811262408
2721.94541124708
2794.35953594064
2867.6662846674
2942.86985946472
3019.97026033259
3097.96328523366
3176.84893416794
3258.52403320598
3341.09175627721
3425.66788342316
3511.91768063136

109.637863425148
123.197900832179
137.835053933046
153.667760760472
170.696021314457
188.897488796375
208.495631192497
229.367541110374
251.636125942456
275.279038890115
300.419187345802
327.134785104712
355.336444972336
385.124727542497
416.488459415881
449.539374585624
484.366860246236
520.881529203207
559.172768651047
599.352312582891
641.408987599427
685.342793700654
731.153730886573
779.042920344828
828.920974880911
880.866108290018
934.88949397146
991.493934894354
1048.89168716851
1110.23364940039
1172.53652397324
1237.90090995802
1305.16477382613
1375.44545550891
1446.62000913679
1521.92872051072
1599.02517577482
1678.24457690852
1760.36906186377
1845.39863064056
1932.55114528694
2022.60874375487
2114.56582010611
2210.54532021027
2308.53603219088
2408.53795604795
2512.33883567165
2619.26826710317
2728.09717641801
2840.94850948576
2955.69932043683
3073.46694920258
3195.14526772811
3318.83479813009
3445.54114634675
3576.15818432319
3709.68030612117
3845.21363979561
3985.77500316118
4128.23584441007

0.58
0.6
0.62
0.64
0.66
0.68
0.7
0.72
0.74
0.76
0.78
0.8
0.82
0.84
0.86
0.88
0.9
0.919999999999999
0.94
0.96
0.98
1
1.02
1.04
1.06
1.08
1.1
1.12
1.14
1.16
1.18
1.2
1.22
1.24
1.26
1.28
1.3
1.32
1.34
1.36
1.38
1.4
1.42
1.44
1.46
1.48
1.5
1.52
1.54
1.56
1.58
1.6
1.62
1.64
1.66
1.68
1.7
1.72
1.74
1.76
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Tabela C.6: Equacao de estado AP4 - continuagao

Densidade de energia (MeV/fm?3)

Pressdao (MeV/fm3)

Densidade barionica (fm=3)

3599.17167987691
3689.32670723037
3780.26278061288
3873.09568006595
3966.82120355222
4063.44775514639
4161.85955480698
4261.16397850076
4362.3652282651
4465.35172609585
4571.23925203451
4678.01940200636

4273.71350347365
4423.101852297
4575.50701893503
4730.92900338774
4889.14433766887
5051.49382969604
5215.74279960652
5383.90245927679
5556.08454269996
5730.27783799959
5908.38182305899

6089.50262593307

1.78
1.8
1.82
1.83999999999999
1.86
1.88
1.9
1.92
1.94
1.96
1.98
2

Tabela C.7: Equacao de estado MPA1

Densidade de energia (MeV/fm?3)

Pressdo (MeV/fm?3)

Densidade bariénica (fm=3)

4.35e-12
4.39e-12
4.41e-12
4.55e-12
6.47e-12
9.15e-12
2.52e-11
1.18e-10
6.42e-10
5.82e-9
1.46e-8
3.67e-8
9.23e-8
2.32e-7
5.82e-7
1.46e-6
3.68e-6
4.63e-6
9.23e-6
0.000018421528485218
0.0000367593744715253
0.0000733625407414423
0.000146390335866321
0.00018432686955101
0.000292166988246695
0.000463104499531228
0.000582995058296068
0.000734183253919753
0.000924423754343391
0.00146501923912491
0.00232305394598948
0.00368263213855935
0.00463718184132955
0.005835529605904
0.00735299058508417
0.00925539571205635
0.0116599014337085
0.0146780862228187
0.0184828963875007
0.023275171554179
0.0293115411323993
0.0369155842352258

6.31e-26
6.31e-25
6.31e-24
6.31e-23
7.56e-22
8.75e-21
1.06e-19
3.64e-18
1.19e-16
6.09e-15
3.10e-14
1.52e-13
7.19e-13
3.29e-12
1.45e-11
6.10e-11
2.44e-10
3.29e-10
8.97e-10
2.40e-9
6.29e-9
1.63e-8
4.17e-8
5.46e-8
1.02e-7
1.89e-7
2.58e-7
3.15e-7
4.29e-7
7.95e-7
1.47e-6
2.73e-6
3.54e-6
4.81e-6
6.55e-6
8.90e-6
0.0000121108472925849
0.0000156416415874287
0.0000212719179485072
0.0000289201101138949
0.0000371761338611365
0.0000505484576010293

4.00e-15
4.73e-15
4.76e-15
4.91e-15
6.99e-15
9.90e-15
2.72e-14
1.27e-13
6.93e-13
6.30e-12
1.58e-11
3.97e-11
9.98e-11
2.51e-10
6.29e-10
1.58e-9
3.97e-9
5.00e-9
9.98e-9
1.99e-8
3.97e-8
7.92¢-8
1.58e-7
1.99e-7
3.15e-7
5.00e-7
6.29e-7
7.92e-7
9.98e-7
1.58e-6
2.51e-6
3.97e-6
5.00e-6
6.29e-6
7.92e-6
9.98e-6
0.00001256
0.0000158099992
0.0000199000006
0.0000250600006
0.0000315500001
0.0000397199983
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Tabela C.8: Equacao de estado MPA1-continuacao

Densidade de energia (MeV/fm?3)

Pressao (MeV/fm3)

Densidade bariénica (fm=3)

0.0464833984258499
0.0585226650736695
0.0737530608549403
0.0928328992299112
0.102874916479256
0.116933750581096
0.147282962131083
0.185498436363029
0.239836926615795
0.248818950370996
0.291664907312059
0.368765304832591
0.444303613642359
0.542715393218901
0.667236449198
0.820656230567633
0.938960980253806
3.76158480124292
7.52981766544473
11.3022391456067
15.0781680133824
18.8571647183822
22.6389209705806
26.4232103782073
30.2098613342918
33.9987410610092
37.7897448981916
41.5827900549599
45.3778104771357
49.1747534999011
52.9735769467704
56.7742476790763
60.5767399223001
64.3810339271349
68.1871149652841
71.9949732178834
75.8046022134086
94.7520411244527
133.000980947182
171.606970383194
210.770849839956
250.604197321621
291.441746840639
333.50665440531
377.022076023935
422.434323713116
469.966553481153
519.953499340496
572.506739295298
627.961007358007
686.427881532776
748.130517827903
813.180494247541
881.689388795838
953.768779476946
1029.53024429501
1109.08536125419
1192.76886436693
1279.79970760418
1370.17789096594
1463.90341445221

0.0000687398661184806
0.0000934230255590576
0.000127041551313411
0.000162293631734641
0.0001807185560294.32
0.000205590542901591
0.000279524926159938
0.000363448329522018
0.000487741212313536
0.000493048583691553
0.000521920674334154
0.000568536052694397
0.000614347031221893
0.000676772785253694
0.000761131944484967
0.000874240293670429
0.000595235758527464
0.00580672035889546
0.0116728016586713
0.0208784669155302
0.0322040964203736
0.0452065344968458
0.0596885303110895
0.0755454800630063
0.092723192989393
0.111198815466229
0.130970374382931
0.152050449199381
0.174462104940314
0.198236165662417
0.223409334865096
0.250022865855956
0.278121605307822
0.307753297155962
0.338968069739055
0.371818055903621
0.405953499200304
0.562021985476024
1.44025117152802
3.17994944466156
6.30850125248039
11.6650288834387
19.2294202187721
29.9447101605516
44.8611982442592
64.8951032136133
89.9905580720458
120.337510607888
156.427590390941
197.992635837677
244.920912954959
297.324155735924
355.425832166845
419.337676240859
488.612751985418
563.027591414252
641.800056575404
723.812807537512
808.507174334893
895.994890960684
987.281563353112

0.0000499999987
0.000062940002
0.0000792400024
0.00009976
0.000110499997
0.000125599996
0.000158099996
0.000199000002
0.000257200008
0.000266999996
0.000312599994
0.000395100011
0.000475899986
0.000581200002
0.000714300026
0.000878599996
0.00100000001
0.00400000001
0.00800000001
0.012
0.016
0.02
0.024
0.028
0.032
0.036
0.04
0.044
0.048
0.052
0.056
0.06
0.064
0.068
0.072
0.076
0.08
0.1
0.14
0.18
0.22
0.26
0.3
0.34
0.38
0.42
0.459999999999999
0.5
0.54
0.58
0.62
0.66
0.7
0.74
0.78
0.82
0.86
0.9
0.94
0.98
1.02




Apéndice D

Modelo (G1: acrecao de matéria
escura

O modelo enfocado neste apéndice visa determinar a se¢ao de choque de uma parti-
cula X de matéria escura considerando apenas uma colisao com uma estrela de néutrons
bem como a luminosidade estelar. Com este intuito, consideramos uma particula pro-
veniente de uma posicao infinitamente distante, com velocidade v, e parametro de
impacto b, cuja maior aproximacao da estrela é caracterizada por R; a se¢ao transver-
sal procurada é entdo dada por 7b?. Usando as equacoes de trajetérias de particulas
de teste na métrica de Schwarzschild, obtemos, para a particula apenas rocando a
superficie da estrela (v, = v,),

2
E./c? T2
I L N o)
1-2GM/(c?R) R*c?
~1/2
Na equagdo acima, L = v,b e Ey = vc?, onde v = (1 = vi/cQ) , representam

respectivamente o momentum angular e a energia da particula por unidade de massa,
quantidades estas conservadas (para um observador no infinito). Desta equacao segue

, R22 2
b= _( 2 ) (1 e 2GM/(02R)) ’ (D-2)

supondo que a aproximagao Ui /c? < 1 é valida. Podemos entdo expandir v em torno

que,

de 0, resultando em ~? ~ 1. Logo,

B R? (2GM
e\ R
Aplicando a raiz quadrada dos dois lados desta expressao, obtemos,

1/2 —1/2
b= f (2(;]”) (1 - 2GM/(c2R)) , (D.4)

b2 (1 - QGM/(CQR)> o (D.3)

(Y
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. , 1/2 A
onde a velocidade de escape € Vescape = (QGTM> . Portanto, obtemos para o parametro

de impacto [190],

v ~1/2
p— Rlescare <1 _ QGM/(CQR)> . (D.5)
Ux
A taxa de captura de particulas de matéria escura por uma estrela massiva compacta
é dada por
. b2
P TP (D.6)
My

Nesta expressao a quantidade f representa a probabilidade de captura de matéria
escura pela estrela, tal que:

f = min(axn/o-limiaru 1) . (D7)
A luminosidade estelar é dada entao por,
L= FE~f, (D.8)

onde Ef ~ m, (Vescape — 1 + X). Nesta expressdao, x ¢ a fracio de matéria escura
1

aniquilada no meio estelar e =
! Tescape 1-2GM/(c2R)



Apéndice E

Mecanismo Rotoquimico de
Reaquecimento

E.1 Equacoes basicas
Em célculos envolvendo o resfriamento de uma estrela de néutrons, é conveniente
considerar duas regides estelares: uma mais interna, quase isotérmica, cuja densidade

3 e um fino envelope, ou crosta, cuja den-

inicial central pode atingir pp ~ 10°gem™
sidade diminui, de maneira continua, a partir da densidade central até a regiao de
superficie, ocorrendo em seu interior expressivos gradientes de temperatura. Visto que
estamos modelando um pulsar de milisegundo (MSP) logo apds a acregdo ter cessado,
é seguro considerar que a relaxagao termal de um perfil inicial ndo uniforme de tempe-
ratura ja ocorreu; com isso, o desvio para o vermelho da temperatura interna,

Too = T(r)e®™), (E.1)

e?? representa a componente temporal da métrica

é uniforme. Nesta expressao, gy = —
de um referencial nao-rotante estelar, onde r é a componente radial em coordenadas
esféricas. Sabemos que a simetria esférica é quebrada para estrelas rotantes, portanto,
descrevemos este efeito como uma perturbagdo em uma estrela ndo rotante, levando
em conta o mesmo numero baridnico total. Para tal, estabelecemos um lagrangiano
de correspondéncia entre a superficie, com r constante, da estrela nao-rotante e a
pressao, constante, na superficies da estrela rotante, de forma que todas as quantidades
termodindmicas tornam-se constantes. A evolucao da temperatura interna é entao dada
pela equacao de equilibrio térmico, cuja expressao, para um interior estelar isotérmico,

se reduz a

Too:a[LRH—LV — L], (E.2)

em que C é o calor especifico total (soma das espécies de particulas) da estrela, Ly H
representa a luminosidade total liberada pelo mecanismo de reaquecimento, L° denota
a luminosidade total dos neutrinos emitidos enquanto L3° ¢ a luminosidade total dos
fétons emitidos no processo de esfriamento estelar. Essas quantidades sao calculadas
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por meio de

c =3 / dVey: (E.3)

LpH>® = / AVOQpHe™®: (E.4)
e = / AV Q,e?®; (E.5)
LY = 4moR*T)e*® = 4mnoR3 (1), (E.6)

em que dV = 47rr2\/g?dr é o elemento de volume préprio, cy; é o calor especifico de
cada espécie de particula no meio, (), é a emissividade total de neutrinos provenientes
das reagoes, QrH ¢é a taxa de reaquecimento total por unidade de volume, o é a
constante de Stefan-Boltzmann, R é o raio estelar, ®; = ®(R), Ry, = Re™®* é o raio
efetivo medido a partir do infinito, e T2° é a temperatura efetiva com desvio para o
vermelho. A temperatura superficial T é obtida da temperatura interna considerando
um modelo de envelope.

A emissividade de neutrinos e a taxa de calor sao modificadas quando a estrela
de néutrons esta fora do equilibrio quimico, condi¢cdo denominada de desequilibrios
quimico. Para a matéria composta por néutrons, prétons, elétrons e mions (npep), o
grau de desequilibrio quimico estelar implica em que:

Nope = Oftn, — Oty — Ofie, (E.7)
Nnpp = Oftn, — Ofty — Ofiyy, (E.8)
em que dp; = p; — pit é o desvio do potencial quimico de equilibrio de uma particula
da espécie i em uma dada pressao. Visto que as escalas de tempo de difusao sao curtas
comparadas com as escalas de tempo de evolucao, pode-se considerar o desvio para o
vermelho do potencial quimico pelo nucleo estelar obdecendo a condigao:
o = Sy (r)e®™). (E.9)
No estudo da evolugao temporal dos desiquilibrios quimicos, escrevemos o potencial
quimico de cada espécie de particulas em fun¢do da densidade nimero total: u; =
pi({n;}). Ademais, consideramos pequenos desvios do equilibrio quimico, impondo
a condigdo |du;| < pi?. Nesta aproximagdo, os desvios da densidade de nimero de
particula em equilibrio dn; = n; — n;? sdo relacionados a du; por

on;

j 3%
de forma que as derivadas parciais desta expressao sao avaliadas no estado de equilibrio
beta. A fim de eliminar os efeitos de difusao entre as diferentes regides da estrela,

integramos a eq (E.10) sobre regioes onde existem particulas livres, determinado assim

a variacdo do numero de particulas, 6/V;, como uma funcdo do atraso do potencial
quimico com desvio para o vermelho:

J

onde, usando a eq ([E.9), temos
on
Bij = dvi€_¢.

(E.12)
core 8,uj
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Uma vez que B;; nao tem dependéncia temporal, podemos proceder a inversao e a
derivagao da eq (E.11)), obtendo assim a evolu¢ao temporal de 6p5°:

RS (B‘l)ij SN;. (E.13)
J
A taxa de variacao de dN; é dada por
5Nz = Nz - Nieq, (E14)
onde
Ni= [ dve®Y AT, (E.15)

representa a variagao no nimero total de particulas da espécie ¢ devido as diversas
reagoes internas do sistema. Nesta expressao, Al representa a taxa de criagdo liquida
de particulas da espécie ¢ por unidade de volume devido a reacao a. N, por sua vez
satisfaz tanto a conservacao de ntimero barionico quanto a conservacao de carga. A
evolugao do desequilibrio quimico com desvio para o vermelho n* = n(r)e® segue das
equacoes (E.7)), (E.8), e (E.9):

Tpe = Okt — 0fty" — Of1c"; (E.16)

T = Ofty — Of1," — Of1; . (E.17)
As eqgs (E.2), (E.16), e (E.17) fornecem uma descricdo completa da evolugdo térmica
de uma estrela de néutrons com reaquecimento rotoquimico e composi¢ado npeji, para
um dado valor de N{9.
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