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Resumo

Lida-se com dois objetos de estudo neste trabalho, um teérico e um observacional.
Este ultimo é um objeto astronomico conhecido como pulsar e consiste numa fonte pontual
externa ao sistema solar que emite pulsos de ondas eletromagnéticas, principalmente na
faixa das ondas de rdadio, pulsos esses com periodo bem definidos e ligeiramente constantes.
Evidéncias indicam que estes sejam oriundos de um tedrico objeto astrofisico conhecido
como estrela de néutrons que consiste num corpo compacto, gravitacionalmente ligado,
sustentado hidrostaticamente contra a acao atrativa de sua prépria gravidade por meio da
pressao de degenerescéncia dos barions que o compoe e do regime repulsivo da interagao
nuclear-forte, ou até mesmo dos quarks num estado da matéria em que eles nao se encon-
tram mais confinados em hadrons. Por isso trabalha-se com dois modelos de estrelas de
néutrons: uma composta exclusivamente por hadrons, conhecida como estrela de hadrons
ou estrela hadronica; e outra composta parcialmente por matéria de hadrons e em parte
por matéria de quarks desconfinados, conhecida como estrela hibrida. Apds se mostrar
evidéncias de que os pulsares sao tao somente manifestacoes astronomicas das estrelas
de néutrons, estuda-se brevemente as teorias fisicas de carater fundamental utilizadas na
descrigao macroscopica (Teoria Geral da Relatividade) e microscépica (Teoria de Campo
Quantico Relativistica) dessas estrelas de néutrons; bem como um modelo que descreve
a evolugao térmica desses objetos tedricos. Tudo isso a fim de se estudar a evolucao da
rotacao de uma estrela de néutrons, a medida que esta evolui termicamente. Assume-se
que, ao longo dessa evolugao térmica havera uma transicao de partes da matéria do in-
terior da estrela de uma fase normal para uma fase superfluida, cuja regiao se desacopla,
como supoe o modelo utilizado nesta obra, da regiao onde ainda hé matéria no estado
normal, de maneira que tais regioes possuirao evolucoes distintas em sua rotacao, muito
embora haja interferéncia de uma sobre a outra. Isto se trata de um modelo alternativo

a0 que se toma como canonico, pois prevé uma mudanca do momento de inércia efetivo
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da estrela, e dessa forma valores proprios para algumas grandezas observadas experimen-
talmente, como o braking index e a idade caracteristica de um pulsar, cujas medidas se
desviam ligeiramente dos valores previstos pelo modelo canonico. Este trabalho objetiva,
pois, justificar uma eventual razao da existéncia desses desvios por causa do momento
de inércia nao ser constante ao longo da evolugao rotacional de uma estrela de néutrons,
diferentemente do modelo cldssico que o supoe constante.

Palavras-chave: Estrelas de Néutrons. Pulsares. Relatividade Geral. Matéria Nuclear
Relativistica. Evolucao Térmica. Evolucao Rotacional. Braking Index. Idade carac-

teristica.



Abstract

We deal with two objects in this study, one theoretical and one experimental. The
latter is an astronomical object known as pulsar and consists in a punctual source ex-
ternal to the solar system which emits pulses of electromagnetic waves, mostly in radio
frequency, pulses with periods slightly constant. The former is a theoretical astrophysical
object known as neutron star that consists in a gravitational bound body supported hy-
drostatically against the attractive action of its own gravity by means of the degeneracy
pressure of the baryons which compose it and of the repulsive regime of the nuclear-strong
interaction, or even of the quarks in a matter state in which they are not confined in ha-
drons anymore. Due to this, we work with two different models for neutron star: one
composed exclusively by hadrons, knows as hadronic star; and one composed partially by
hadronic matter and partially by deconfined quark matter, known as hybrid star. After
we show some evidences that the pulsars are astronomical manifestations of neutron stars,
we study briefly the fundamental physical theories used in the macroscopic description
(General Theory of Relativity) and microscopic one (Relativistic Quantum Fields The-
ory) of those stars; as well as a model which describes the thermal evolution of those
theoretical objects. All of this in order to study the spin evolution of a neutron star, as
it evolves thermically. We assume that, over this thermal evolution there will be a phase
transition of some parts of the inner star matter from a normal phase to a superfluid one,
whose region decouples, as our model assumes in this work, from the region where still
exists matter in normal state, in such a way that those regions will evolve distinctly in its
rotation, even though one rotation interferes in the other. This consists in a alternative
model to that which is taken as canonical, because it previews a change in the effective
moment of inertia of the star, and thus different values for some observational quantities,
for example, the braking index and the characteristic age of a pulsar, whose measures

differ slightly from their canonical prediction. This work intends, thus, to justify a pro-
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bable reason of the existence of those deviations due to the moment of inertia not to be
constant during the spin evolution of a neutron star, differently of the classical model
which supposes it to be constant.

Keywords: Neutron Stars. Pulsars. General Relativity. Relativistic Nuclear Matter.

Thermal Evolution. Spin Evolution. Braking Index. Characteristic Age.
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Capitulo 1

Introducao

Apresenta-se neste capitulo inicial o objeto experimental e o tedrico estudados neste
trabalho. O primeiro trata-se de um objeto astronémico conhecido como pulsar, enquanto
que o ultimo é uma estrela de néutrons. Acredita-se que esse tipo de estrela é o corpo
por detras dessa manifestacao astronomica, por motivos esclarecidos ao longo desta in-
troducao. Por fim, expoe-se a problematica existente no processo de evolucao temporal
da rotacao da estrela de néutrons, cujo modelo canonico nao satisfaz certos resultados

experimentais obtidos para os mais diversos pulsares.

1.1 Pulsares e estrelas de néutrons

Em 1967, a entao estudante de pds-graduagao, Jocelyn Bell, observou pulsos periédicos
de ondas de radio oriundos de uma fonte pontual exterior ao sistema solar. Sua equipe
de pesquisadores, liderados pelo professor doutor Anthony Hewish, publicou a descoberta
desse objeto, que juntamente a outros objetos semelhantes decobertos posteriormente por
vérios cientistas viriam a ser conhecidos como pulsares (Cf. HEWISH, 1968).

O pulsar de Bell e Hewish, rotulado agora por PSR 1919+21!, tinha um perfodo
de 1,337 segundos. Logo apods sua descoberta, foram encontrados dois outros importan-
tes pulsares, nomeados como Crab (Cf. STAELIN; REIFENSTEIN, 1968) e Vela (Cf.
LARGE; VAUGHAN; MILLS, 1968). Tais pulsares receberam nomes devidos ao fato de
se localizarem no interior da nebulosa do Caranguejo e no da nebulosa da constelacao Vela

respectivamente. Ocorre que as nebulosas do Caranguejo e da constelagao Vela sao rema-

LA sigla PSR vem da expressio inglesa Pulsating Source of Radio
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nescentes de uma explosao de supernova tipo “core collapse”, as quais marcam o fim de
uma estrela ordindria com massa maior do que oito massas solares. Esses remansecentes
consistem do envelope dessas estrelas, jogado espaco afora devido a onda de choque gerada
pela supernova, restando, dessas estrelas, apenas o seu nicleo. Desse modo, esses pulsa-
res poderiam, pelo menos a principio, serem justamente uma manifestacao astronomica
desses nucleos.

De maneira geral, os ntcleos estelares remanescentes da morte de estrelas ordindarias
podem vir a se tornar, dependendo das massas de suas estrelas progenitoras, dois tipos
diferentes de objetos: um buraco negro, ou uma estrela compacta. Estas estrelas compac-
tas sao corpos que se sustentam nao mais pelo equilibrio entre a atragao gravitacional e
a pressao interna, proveniente principalmente da energia liberada nos processos de fusao
nuclear, mas, por nao serem capazes de produzirem elementos quimicos mais pesados por
fusao termonuclear, sao corpos degenerados, e, portanto, equilibram-se contra sua gravi-
dade por meio da pressao de degenerescéncia do férmions que as compoe, além da repulsao
nuclear. Se a massa da estrela progenitora for um pouco maior do que oito massas sola-
res, a pressao de degenerescéncia dos elétrons serd baixa e o nicleo se colapsa, os nicleos
atomicos se desintegram em seus componentes mais basicos por causa da transformagao
expressiva dos protons em néutrons via captura eletronica. O processo termina quando a
pressao de degenerescéncia, agora dos barions, e a repulsao nuclear equilibram a atragao
gravitacional, dando origem a uma estrela de néutrons. Se a massa, porém, da estrela
original for ainda maior, nem mesmo os barions conseguirao sustentar a estrela compacta
e o seu colapso progredird, formando um buraco negro. Os pulsares, poderiam ser, entao,
estrelas de néutrons. (GLENDENNING, 2000, pp. 65-68)

Os pulsares poderiam, a principio, ser anas-brancas também, todavia o pulsar Crab
possui um periodo de 33ms, e o Vela, um periodo de 89ms. Estes valores para o periodo
de um pulsar foram decisivos para descartar a possibilidade de esses objetos se tratarem
de anas brancas. Para se visualizar isto, estima-se a densidade média desses pulsares, por
meio do equilibrio entre a forga gravitacional, de natureza atrativa, e a forga centrifuga, de
carater repulsivo. Sabe-se que um astro nao pode ter uma frequéncia de rotacao qualquer,
pois existe para aquele determinado astro um valor de frequéncia rotacional acima do qual
a forga centrifuga se torna mais intenca do que a gravitacional, fazendo com que a matéria

desse astro passe a ser ejetada. Este limite superior para a frequéncia de rotacao de um
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astro é conhecido como frequéncia de Kepler. Desse modo havera uma frequéncia de
Kepler para o pulsar, e a partir dessa frequéncia havera também um limite inferior para
a sua densidade média.

Toma-se o pulsar mais réapido ja descoberto, isto €, o pulsar de menor periodo: o PSR
1937421, descoberto em 1982 com um valor de periodo igual a 1,56ms (BACKER et al,
1982). Supoe-se que a frequéncia de rotagao associada a este periodo é a frequéncia de
Kepler tipica para um pulsar. Do equilibrio entre a forca centrifuga e a gravitacional

estima-se (ver apéndice A) um limite inferior para a densidade média do pulsar:

€>1,37-10"g/cm? (1.1)

O resultado encontrado em (1.1) é uma grande evidéncia de que a natureza da matéria
que constitui esses pulsares se assemelhe a da matéria que forma os ntucleos atomicos, isto
porque a densidade tipica da matéria nuclear é de aproximadamente 2,5-104g/cm?, com
exatamente a mesma ordem de grandeza de (1.1). Como o ntcleo atémico é composto de
prétons e néutrons, é razoavel esperar que a matéria que compoe um pulsar seja formada
de nucleons, quica barions mais pesados, preenchendo continuamente o pulsar sem estarem
arranjados em atomos. Em teoria, esse é o mesmo tipo de matéria que compoe uma estrela
de néutrons. Assim, o pulsar poderia ser simplismente a manifestagao astronomica de uma
estrela de néutrons.

Até agora, mostrou-se duas evidéncias que conectam possivelmente um pulsar a uma
estrela de néutrons: a descoberta de pulsares no interior de algumas nebulosas remanes-
centes de supernova, sabendo-se que em teoria espera-se que o antigo ntcleo da estrela
que morreu num processo de supernova possa vir a se tornar uma estrela compacta; a
descoberta de pulsares com periodos na ordem dos milissegundos, o que implica um limite
inferior para a densidade média desses objetos, limite este com a mesma ordem de gran-
deza da matéria encontrada nos nicleos atomicos, ao passo que uma estrela de néutrons
também contém uma matéria similar a matéria nuclear.

Lista-se a seguir ainda mais duas evidéncias de que tais corpos nao passam do mesmo
objeto.

Alguns pulsares encontram-se em sistemas binarios, como por exemplo o pulsar PSR
B1913+16 (também conhecido como bindrio Hulse-Taylor). Foi descoberto por Russel
Alan Hulse e Joseph Hooten Taylor Jr. (1974, 1975a, 1975b). O pulsar emite pulsos com
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um periodo de 59ms. Constatou-se que sua companheira é uma estrela de néutrons, cujos
eventuais pulsos nao sao observados talvez por questao de o cone de radiagao nao estar
direcionado para a Terra. A andlise do sistema por meio de sua dinamica possibilitou
a determinacao da massa desses dois corpos, 1,4 massa solar - supondo que as massas
de ambos sejam aproximadamente iguais. Tomando essa massa como valor tipico para
a massa de um pulsar, estima-se (ver A.2), com uso da equagao (1.1), o limite superior

para raio desse objeto:

R < 17km (1.2)

E agora faz-se um novo paralelo com as esrelas de néutrons. Estes objetos tedricos
foram concebidos primeiramente por Baade e Zwicky (1934), em seus estudos sobre a
origem da enorme quantidade de energia liberada numa supernova. Supunham que ela
provinha da energia de ligacao do nicleo estelar remanescente depois de este sofrer um
colapso, tornando-se um corpo bem compacto, composto de néutrons. Mais tarde, Tol-
man (1939), Oppenheimer e Volkoff (1939), por meio da Relatividade Geral de Albert
Einstein, estudaram a possivel estrutura de um objeto compacto, esfericamente simétrico
e composto de néutrons (ver se¢do 2.4). Encontraram um valor de cerca 0,75 massa solar
e 10km para a massa e o raio desse tipo de objeto. Note que essas grandezas tém a mesma
ordem de grandeza de seus respectivos valores estimados para o pulsar. A semelhanca
fica ainda mais acentuada, quando se compara a razao entre o raio de Schwarzschild (ver
secoes 2.1 e A.2) e o raio desses corpos, 24% e 22% para o pulsar e para a estrela de
néutrons respectivamente.

E possivel se estimar também um valor para o campo magnético de um pulsar. Para
tanto, assume-se que o mecanismo por detras da producao de radiacao eletromagnética
que constitui os pulsos observados advém da rotacao desse objeto. Poder-se-ia pensar num
mecanismo oriundo de um tipo de vibragao do pulsar, mas ocorre que o que se ¢ medido
¢ um lento e gradual aumento do periodo, portanto diminuicao da frequéncia. Porém,
quando um sistema vibrante, perde energia com o tempo, espera-se que apenas a ampli-
tude da radiacao emitida diminua com o tempo, enquanto que a frequéncia permaneca
constante. Ja um sistema girante com perda continua de energia emitiria radiacao com
frequéncia cada vez menor. Logo, supoe-se que o pulsar emite radiacao eletromagnética

devido a rotagao de um dipolo magnético, cujo eixo magnético nao coincide com o eixo
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de rotacao. Este modelo é mais discutido na secao 5.1.

Tem-se que a poténcia de irradiacao de um dipolo magnético girante é dado por:

2
Py = 5363294 sen” (1.3)

Onde R é o raio do pulsar, B seu campo magnético superficial, € sua frequéncia de
rotagdo, e «, o angulo entre os eixos de rotagao e magnético (Cf. PACINI, 1968).

Espera-se ainda que a energia irradiada provenha, por conservacao de energia, da
energia cinética de rotagao do pulsar, esta ultima dada por (I sendo o momento de inércia

do pulsar):

1
Ero = 5192 (1.4)

A partir de (1.3) e (1.4) estima-se (ver segdo A.3) um valor para o campo magnético

de um pulsar:

B =0,7-10"%gauss (1.5)

O surpreendente, é que por meio de uma derivagao teérica, Woltjer (1964) estimou que
a conservacgao de fluxo magnético gerasse, apds o colapso de uma supergigante vermelha,
um objeto compacto com campos magnéticos elevadissimos, da ordem de 10*2gauss. Em
outras palavras, caso o nucleo remanescente da antiga supergigante vermelha se transfor-
masse numa estrela de néutrons, a ordem de grandeza do campo magnético desses objetos
seria igual a ordem de grandeza do campo de um pulsar.

Em suma, pulsares e estrelas de néutrons encontram-se no interior de nebulosas rema-
nescentes de supernovas; a ordem de grandeza da massa, do raio e do campo magnético de
um pulsar sao os mesmos que a de suas respectivas grandezas esperada para uma estrela
de néutrons; a densidade média de um pulsar é da mesma ordem da matéria contida nos
nicleos atomicos, sugerindo uma semelhanca entre a matéria que compoe estes nicleos e
o pulsar, enquanto que a as estrelas de néutrons é composta continuamente por néutrons
e até outros barions cuja pressao de degenerescéncia é que as sustenta contra sua gravi-
dade. Por essas evidéncias é que se assume o fato de que os pulsares sao manifestacoes

astronomicas de estrelas de néutrons.
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1.2 A problematica da evolucao rotacional das estre-

las de néutrons

Assumiu-se, na segao anterior, que o mecanismo de perda de energia (rotacional) do
pulsar se da por meio da radiacao de um dipélo magnético. O modelo canonico, descrito
na secao 5.1, ainda estabelece que o momento de inércia da estrela permanece constante
ao longo do tempo. Tal modelo prevé que a taxa de variacao da frequéncia angular seja
negativa e proporcional ao cubo da propria frequéncia.

De fato, seria ainda possivel a existéncia de outro mecanismo para a perda de energia
rotacional baseado na radiacao de quadrupolo gravitacional, o que ainda faria a taxa
de variacao da frequéncia ser negativa, mas proporcional a quinta potencia da prépria
frequéncia. Sendo assim, toma-se de modo geral que essa taxa é, para algum mecanismo de
desaceleragao da rotacao, proporcional a uma poténcia n da frequéncia (GLENDENNING,
2000, p.226).

Esta grandeza n é, por sua vez, conhecida como braking index. E possivel medir essa

grandeza para determinado pulsar. A seguir, alguns exemplos:

Nome n

Crab 2,515 + 0,005

Vela 1,4+£0,2
PSR 1509-58 2,837 4+ 0,001
PSR 0540-69 2,01 +£0,02

Fonte: Glendenning, Compact Stars, p. 228

Tabela 1.1: Braking Indices de alguns Pulsares

Observe que os valores dos braking indices sao menores que 3. Poderia se esperar que
tais valores se encontrassem entre o caracteristico de dipolo magnético e o de quadrupolo
gravitacional, caso ambos esses mecanismos estivessem presentes na perda de energia do
pulsar. No entanto, para esses pulsares acima e para a maioria dos outros ja encontrados o
seu braking indez € inferior a 3, mostrando, talvez, a presenca dum desconhecido processo
de perda de energia. (GLENDENNING, 2000, p.227)

Outra grandeza normalmente medida para um determinado pulsar é a chamada idade
caracteristica. Na secao 5.1 deriva-se com mais detalhes a expressao que dé a idade
caracteristica do pulsar. A titulo de exemplo, a idade do pulsar Crab segundo registros

histéricos € de 960 anos, enquanto que a sua idade caracteristica é de 1240 anos, havendo,
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pois, uma ligeira diferenca entre a idade real desse pulsar e a idade prevista pelo modelo
canbnico (caso este modelo descrevesse a evolugao do pulsar de modo completamente fiel
a idade caracteristica coincidiria com a real). Outro pulsar, PSR J1119-6127, por sua vez,
possui uma idade real estimada de 71001500, anos (KUMAR et al, 2012), com uma idade
caracteristica de 1610 anos. Estes resultados mostram que falta algo no modelo canonico
para uma descricao mais fiel a evolucao de um pulsar.

O modelo adotado neste trabalho considera a hipétese de que o momento de inércia
nao seja constante ao longo da evolugao da rotacao de uma estrela de néutrons. Ele se
baseia no modelo adotado por Ho & Anderson (2012), descrito na se¢ao 5.2.

Viu-se, neste capitulo introdutorio, que os objetos conhecidos como pulsares sao ma-
nifestagoes astronomicas de objetos tedricos chamados de estrelas de néutrons. Adota-se,
portanto, no capitulo 5, um modelo nao canonico para uma estrela de néutrons que des-
creva a evolucao temporal de sua rotacao com o obetivo de se ver as consequéncias desse
modelo no braking index aparente e na idade caracteristica dessa estrela, comparando
finalmente os resultados com os dados experimentais obtidos de alguns pulsares. Entre-
tanto estuda-se antes, de maneira breve, as teorias fundamentais utilizadas na descrigao
das estrelas de néutrons. O capitulo 2 trata da teoria por detras das caracteristicas
macroscopicas da estrela, isto é, seu perfil estrutural. J& o capitulo 3 considera o as-
pecto microscépico, ou seja, a descricao microscopica da matéria que compoe a estrela de
néutrons com o objetivo de se encontrar a equacao de estado dessa matéria. Esta equacao
de estado mais as equacoes de estrutura encontradas no capitulo 2 sao usadas para se
encontrar dois diferentes modelos de estrela de néutrons: um estrela hadronica e uma
estrela hibridas. O modelo alternativo para a rotacao da estrela depende de outro pro-
cesso evolutivo da estrela, a sua evolucao térmica. Assim, o capitulo 4 apresenta também
o modelo adotado, com seus varios mecanismos, na descricao da evolucao térmica dessa

estrela.



Capitulo 2

Relatividade

Antes de ir a fundo no estudo de estrelas compactas é necessario primeiramente es-
tabelecer as bases tedricas as quais descreverao a estrutura do espago-tempo bem como
a fisica a nivel microscopico. Este capitulo atém-se a primeira destas duas parcelas da

realidade.

2.1 Raio de Schwarzschild de estrelas de néutrons

Ao se trabalhar com corpos astronomicos utiliza-se ou a Teoria Universal da Gra-
vitagao, de Isaac Newton, ou a Teoria Geral da Relatividade, de Albert Einstein, de-
pendendo das circunstancias do problema em questao. Por exemplo, para o tratamento
da dinamica dos planetas do sistema solar, a gravitacao newtoniana ¢ suficiente, pois o
campo gravitacional produzido é fraco.

Uma evidéncia de que se pode considerar tal campo pequeno é a analise do raio de
Schwarzschild. Este parametro surge quando se resolve as equagoes de campo de Einstein
para a regiao do espago-tempo externa a um corpo estatico com simetria esférica de massa
M eraio R. A solugao exata para tal problema pode ser escrita por meio da expressao para

o tempo préprio contendo a métrica de Schwarzschild (GLENDENNING, 2000, p.48):

-1 4.2 2 2
dr? = (1 — QGM) dt® — <1 — 2GM> ar 7“2% — r?sen’” 6’d—2,r >R (2.1)
c

rc2 rc2 c? c?

2GM

- Este

Note que a métrica acima possui uma singularidade quando r = rg =
c

18
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¢é justamente o valor para o raio de Schwarzschild deste corpo esférico, onde G' = 6,67 -
107" m3kg=1s~2 é a constante universal da gravitacao, e ¢ = 3,00-108ms~! ¢ a velocidade
da luz no vécuo. E importante ressaltar aqui que essa singularidade nao é fisica, ela é
apenas uma consequencia do tipo de coordenadas escolhido para descrever o problema
(GLENDENNING, 2000, p.48).

Ocorre que as estrelas, tanto as ordindrias quanto as compactas, possuem um raio
maior que o raio de Schwarzschild. Isto porque o raio de Schwarzschild marca o limite para
o raio estelar abaixo do qual a estrela se torna instavel, nao sendo mais capaz de suportar
sua atracao gravitacional, e colapsa dando origem a um buraco negro cujo horizonte de
eventos possui um raio exatamente igual ao raio de Schwarzschild (GLENDENNING,
2000, p.48).

Pode-se, portanto, estimar o quao relativistico ¢ um problema apenas analisando o
raio de Schwarzschild da estrela: caso ele seja uma fracao consideravel do raio estelar,
os efeitos relativisticos serao intensos e a Teoria Geral da Relatividade é indispensédvel
para se descrever o problema, caso contrario a teoria newtoniana ja sera o suficiente para
tanto.

Para o caso do sistema solar, tem-se que o Sol, com massa M, = 1,99 - 103°kg e raio
R = 6,96-10°km, assumindo que ele é estatico e esférico, possui um raio de Schwarzschild

igual a:

2-(6,67-107 " m3kg1s72) - (1,99 - 10%°kg)
(3,00 - 103ms—1)2

s = (22)

rse = 2,95km (2.3)

Logo, rge ¢é apenas 0,00042% de Ry e o tratamento relativistico é prescindivel no
estudo da dinamica do sistema solar e da estrutura do préprio Sol.
J& para uma estrela de néutrons, com massa M ~ 1,4M, e raio R = 17km, o raio de

Schwarzschild é:

2G' M,
) 2

rg =0 14 =14 7150 (2.4)

C

rg =4,1km (2.5)
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Desse modo, o raio de Schwarzschild de uma estrela de néutrons tipica é 24% do raio
da estrela. Este valor expressivo faz com que o tratamento do problema envolvendo a
estrutura de estrelas de néutrons além da estrutura do espago-tempo em sua vizinhanca
seja somente viavel por meio do uso da Teoria Geral da Relatividade .

Isto posto, fica claro que se utiliza neste trabalho a teoria da gravitacao de Einstein

para se descrever a estrutura tanto do espaco-tempo como da proépria estrela.

2.2 Principios da relatividade geral

A Teoria Geral da Relatividade, de Albert Einstein, admite alguns principios e iden-

tificacoes entre conceitos matematicos e o mundo fisico. Sao eles:

Pressuposto 2.1. O espaco-tempo ¢é descrito matematicamente como se tratando de um
manifold diferencidvel e quadridimensional, contendo uma métrica g, com componentes

denotadas por g¢,, (SCHUTZ, 2009, p.171).

Pressuposto 2.2. Tal métrica é medida por meio de réguas e relégios (SCHUTZ, 2009,
p.171).

Pressuposto 2.3. A métrica e, portanto, suas componentes sao fungoes de cada ponto
do manifold, isto é, de cada evento do espago-tempo: g, = g, (P), onde P é um evento
qualquer. Assume-se ainda que as componentes g, dessa métrica, para um dado ponto
P qualquer do espago-tempo, podem sempre ser escritas na forma como aparecem na
Teoria Restrita da Relatividade, cuja métrica para o espaco-tempo ¢ a conhecida métrica

de Minkowski e denotada por 7,, cuja forma, por exemplo em coordenadas cartesianas

{2% 2 2% 23} = {2} = {ct, x,vy, 2}, é a seguinte (SCHUTZ, 2009, p.171):

1 0 0 O
0O -1 0 0
(N (%)) = ,V(z%) € &; € éoespacotempo de Minkowski.  (2.6)
0O 0 -1 0
O 0 0 -1

Desse modo, sempre existe um sistema de coordenadas {z°, !, 22, 2%} tal que, num evento



21

P de coordenadas (zf), xj, 23, 1), a métrica é dada por:

950 (P) = guo(@d, 20, 22, 23) = s (2.7)

No entanto, em geral, para outros pontos senao P, gzz 7 Mus-

As duas primeiras suposigoes também valem para a Teoria Restrita da Relatividade.
Mas € este terceiro pressuposto que introduz o fato de que o espago-tempo nao é absoluto,
ou seja, ele pode depender das circunstancias fisicas. Como se vera mais a frente a
presenca de matéria e energia afeta a estrutura do manifold, e esta estrutura, por sua
vez, esta estritamente relacionada a métrica do espaco-tempo. Assim, diferentemente do
que ocorre no espaco-tempo de Minkowski com uma métrica que confere a este espago
uma estrutura universalmente plana, sem nenhuma curvatura intrinseca, e portanto uma
estrutura absoluta, independente da configuracao e dinamica da matéria e da energia,
a métrica do espaco-tempo de fato sofre influéncia da matéria e da energia, concedendo
uma estrututura a este manifold com uma curvatura intrinseca.

Esta ultima pressuposicao também assume que, qualquer que seja a posicao do espago-
tempo e as circunstacias fisicas presentes, a assinatura da métrica sera sempre —2, o que
matematicamente significa que para todo ponto do espaco-tempo a métrica, por ter quatro
dimensoes, possui um autovalor positivo e trés negativos; e fisicamente, expressa o fato de
que em qualquer local do Universo, havera uma tinica dimensao temporal e trés dimensoes

espaciais (SCHUTZ, 2009, pp.145-146).

Pressuposto 2.4 (Principio da Equivaléncia de Einstein). Qualquer experimento fisico
local, nao envolvendo gravitagao, tera, para um sistema de referéncia em queda livre, os
mesmos resultados obtidos como se estivesse sendo realizado no espaco-tempo livre de

gravidade, isto é no espago-tempo de Minkowski (SCHUTZ, 2009, p.173).

A métrica medida nalgum local, para um dado sistema referencial em queda livre,
serd, pois, igual a métrica de Minkowski (2.6). No entanto, em termos mateméticos,
da pressuposicao 2.3, sempre ha pelo menos um sistema de coordenadas O com relacao
ao qual as componentes da métrica do manifold, que representa o espago-tempo, serao,
em um local especifico, idénticas as da métrica de Minkowski. Logo, conclui-se que este
sistema O, por causa do principio de equivaléncia se trata justamente de um sistema em

queda livre.
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Pressuposto 2.5 (Principio da Covariancia Geral). As leis da fisica, escritas em forma
tensorial, devem ser independentes do sistema de coordenadas adotado; além de inde-
pender da posi¢ao do espago-tempo, isto é, nao depende do campo gravitacional (GLEN-

DENNING, 2000, p.34).

2.3 Espaco-tempo e matéria

Até o momento, viu-se que sera utilizado nesse trabalho a Teoria Geral de Relatividade
para descrever o espago-tempo na presenca de uma estrela de néutrons, bem como a
estrutura desta.

Na secao anterior, foi discutido como a teoria modela matematicamente o espago-
tempo, com algumas das conexoOes entre conceitos matematicos e fisicos; por exemplo
a identificacao dos eventos como sendo pontos de cujo conjunto forma um manifold.
Assim cada elemento (evento) é univocamente identificado por quatro parametros ou
coordenadas, mesmo valor do nimero de dimensoes de tal manifold, ou seja, do espago-
tempo. Foi citada também a conexao do conceito de distancia ente duas posi¢oes do
espaco e do conceito de duragao, ou intervalo de tempo, entre dois eventos com o conceito
matematico da métrica do manifold, a qual, por sua vez, esta relacionada a estrutura e a
curvatura desse espaco.

Falta agora as relacoes entre os conceitos citados acima que estabelecem, primeiro
o comportamento da matéria dada uma certa estrutura do espaco-tempo; e segundo a
origem de uma estrutura qualquer para o espago-tempo, ou seja, a influéncia que a prépria
matéria exerce sobre o espago-tempo em seu derredor.

O comportamento da matéria na presenca de certo campo gravitacional, de maneira
resumida, se dd, por exemplo para uma particula massiva e livre de quaisquer interacoes,
exceto a gravitacional, de maneira tal que sua trajetoria consistird numa geodésica. Para
um dado sistema de coordenadas {x®}, a trajetéria dessa particula serd, pois, descrita
pela seguinte equacao:

d?x” dz” dz”

Mg —— = 2.
d7'2+ P ar dr 0 (2.8)

A equacao acima pode ser obtida utilizando-se o pressuposto 2.3, mais os principios

da equivaléncia e da covariancia geral (GLENDENNING, 2000, pp.35-36).
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Uma vez mostrado o como o espaco-tempo determina o movimento de uma particula
massiva livre - tornar a sua trajetéria uma geodésica nesse espaco - resta saber o modo pelo
qual se da a origem de uma estrutura qualquer para o espago-tempo, isto é, a deformagao
nesse espaco gerada por causa da presenca de matéria e energia.

Sem se estender muito na motivagao que levou Einstein a postular as suas equagoes de
campo gravitacional, o tipo de deformagao provocada no espago-tempo consiste no fato
de que ele adquire uma curvatura intrinseca, ao contrario do que se tem na Relatividade
Restrita, em que ele nao possui curvatura alguma, sendo plano em todo lugar e, portanto,
absoluto.

Por meio da geometria diferencial, se sabe que a curvatura de um manifold é de-
. . 1 .
terminada pelo que se chama de tensor de Riemann, um tensor de rank , cujas
3
componentes sao denotadas por R%g,,. Dada a ordem deste tensor, ele ¢ uma funcao de
um quadri-vetor covariante W e de trés quadri-vetores contravariantes, V', daé,, 6be,, de
modo que ao atuar nestes vetores resulta no incremento dV< ao vetor V' quando este sofre
um transporte paralelo em um loop, primeiro ao longo de da€),, seguida de um transporte

ao longo de dbé,, e retornando ao ponto inicial ao longo de —da€, e —dbe, respecti-

vamente. Desse modo, as componentes do tensor de Riemann sao dadas pela seguinte

expressao (SCHUTZ, 2009, p.159):

Raﬁlw = Faﬁuu - Faﬂuw + Faauraﬂv - Fawraﬂu (2-9)

A relagao entre curvatura intrinseca e o tensor de Riemann vem do fato de que num
manifold totalmente plano nenhum transporte paralelo em loop, qualquer que seja o local
onde ¢ realizado, serd capaz de modificar o vetor que esta sofrendo tal transporte; ja num
espaco curvo é possivel realizar tais transportes de maneira que o vetor sofra alteracao,
nao sendo mais igual ao que era anteriormente ao transporte. Logo, o tensor de Riemann
estd estritamente relacionado a curvatura do manifold, e somente quando as componentes
desse tensor forem identicamente nulas em todo o espago (R%g,, = 0) é que nao havera
qualquer desvio do vetor num transporte como esse, sinal de que o espaco ¢ plano em
todo lugar (SCHUTZ, 2009, p.160).

Portanto, as equacoes de campo gravitacional terao, de alguma forma, a presenca do

tensor de Riemann. Antes de enunciar essas equagoes é importante notar que, como é
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de se esperar, o tensor de Riemann estd relacionado a métrica g,, via os simbolos de
Christoffel, posto que estes podem ser encontrados por meio das componentes da métrica

(SCHUTZ, 2009, p.151):

al
N g
[y = {987 + 98 — G} (2.10)

Finalmente, as equacoes de campo de Einstein sao:

1
R = 59w = kT, (2.11)

Acima, R, e R sao contracoes do tensor de Riemann, conhecidos como tensor de Ricci

e escalar de Ricci respectivamente. Sao dados por:

R, = R, (2.12)
R =R\ = ¢* R (2.13)

Uma outra forma de se escrever as equacoes de campo ¢é utilizando-se componentes

covariantes, obtida por levantamento de indices:

1
R — g™ R = KT* (2.14)

Antes de se ir a natureza de T"”, a expressao do lado esquerdo da equagao (2.14) é,

dentre muitas possiveis, uma combinacao de termos que envolvem a métrica e contracoes
do tensor de Riemann com a finalidade de se construir um outro tensor de rank ,

denotado por G*¥, e conhecido como tensor de Einstein:

1
G" =R" — g" R (2.15)

Esta combinagao para G*¥ foi a escolhida, pois é uma das combinacoes que fazem com
que o divergente do tensor de Einstein seja nulo qualquer que seja a solucao para o tensor

métrico gM”:

G,

Il
o

(2.16)
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O porqué de (2.16) é para que se garanta a nulidade também do divergente de TH".
Isto porque o tensor T é o tensor energia-momento, que representa a presenga de matéria
e é tomado como fonte do campo gravitacional. Suas componentes 7", dependendo
dos valores de i e v, representam quer densidades, ou de energia, ou de momento, quer
densidades de corrente de energia, ou de momento (SCHUTZ, 2009, p.92). por isso a
expressao para o divergente T"”., nada mais ¢ do que a equagao de continuidade, ou de
conservagao local de energia ou momento. Sabe-se que no espago plano de Minkowski, a

expressao para a conservacao local de energia, por exemplo, tem a seguinte forma:

107 N oT1o n oT?° N oT3° 0 d facio {x0 = cf, x! ) 3 L
- =0, usando a notacao {x” =ct,x' =X, X* =y,X° =z
c Ot ox oy 0z Y

aTOO aTIO 8T20 0T30

oxY + ozt + 0x? + ox3 =0
aTao
oz =0
T°,=0 (2.17)

O mesmo vale paras as demais componentes de T referentes ao momento. Assim,
tem-se num espago plano:

T, =0 (2.18)

)

Como ja se viu, havera em torno de um ponto P qualquer do espaco-tempo um sistema
de coordenadas no qual o espaco é localmente minkowskiano. E, devido ao principio da
equivaléncia de Eisntein, a fisica neste local é idéntica ao que ocorre no espago-tempo

plano da Relatividade Especial. Logo, no ponto P:

T, =0 mas ['“\g| =0Va, A\, 8 =
P
T o+ TY¥T% + TT 5, =0

T°4=0 emP (2.19)

A equagao (2.19), além de independer do sistema de coordenadas, tem pelo, principio

geral da covariancia, a mesma forma em todo o espaco-tempo. Logo, para toda distri-
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buicao de matéria e energia, tem-se que:

7%, =0 (2.20)

)

Devido a este tltimo fato, é que se busca um tensor de Einstein cujo divergente
seja também nulo. Tal tensor adotado em (2.15) nao é o unico que satisfaz (2.16) e,
portanto, (2.20), mas, por razoes também estéticas, foi adotado por Albert Einstein para
se descrever a estrutura do espago-tempo. Ocorre que, até o presente momento, com a
confrontacao de um significativo niimero de experimentos, tal escolha para o tensor de
Einstein corresponde de fato com a realidade. (SCHUTZ, 2009, p.186)

Ultimo ponto a se esclarecer é o valor da constante k que aparece em (2.14). Seu
valor é tal que quando se toma o limite newtoniano, recupera-se a equacao de campo

gravitacional cldssico, a saber (G sendo a constante gravitacional):

V3¢ = 4nGp (2.21)
Com tal finalidade, encontra-se:
8t
k=— - (2.22)

Reescrevendo as equacoes de campo de Einstein com o valor acima para k, tem-se:

L, 1o 87G .
R —ég“ R=— i I (2.23)

E precisamente esta tultima equacao que sera utilizada neste trabalho para se calcular
tanto a estrutura do espaco-tempo ao redor da estrela de néutrons como o perfil estrutural

da prépria estrela.

2.4 Equacoes de estrutura

Esta presente se¢ao tem como objetivo mostrar o modelo que é tomado para o es-
tudo, neste trabalho, de uma estrela de néutrons, bem como as primeiras aplicagoes das
esquagoes de campo de Einstein, (2.23), sobre esse modelo.

Falou-se, no capitulo introdutorio, da identificacao de objetos conhecidos como pulsa-

res como sendo manifestacoes astronomicas de estrelas de néutrons. Os pulsos observados
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oriundos desses pulsares sao originados pela radicao provocada pela rotacao do campo
magnético dipolar da estrela de néutrons, uma vez que seu eixo de rotacao nao coincide
em geral com o eixo magnético. Isso tudo, apenas para relembrar duas das principais ca-
racteristicas dessas estrelas, os extremos valores para a sua velocidade de rotagao e para
a intensidade de seu campo magnético.

Todavia, é importante ressaltar que essas duas principais caracteristicas nao serao
consideradas na resolucao das equagoes de campo gravitacional. O modelo adotado con-
siste em tratar a estrela de néutrons como sendo um corpo estatico e esférico, sem campo
magnético nem carga elétrica liquida.

Caso se assumisse a expressiva rotacao da estrela, a simetria esférica teria de ser
preterida a simetria axial, visto que a rotacao achataria os polos da estrela tornando-a
um elipsoide ao invés de uma esfera. J4, para se considerar campos elétricos e magnéticos,
haveria também a necessidade de se resolver as equagoes do eletromagnetismo de Maxwell
(em sua forma tensorial) simultaneamente as de Einstein. Um modelo que incorpore tais
efeitos é consideravelmente mais complexo. Entretanto, nao faz parte do escopo deste
trabalho a sua abordagem, uma vez que seria um passo seguinte ao que é estudado nessa
dissertacao.

Quanto a matéria constitutiva da estrela, modela-se a mesma como um fluido ideal.
As caracteristicas de um fluido desse tipo sao a auséncia de viscosidade e de transmissao
de calor. Das equagoes (2.23), a presenga de matéria é representada pelo tensor energia-
momento TH, fonte do campo gravitacional. O dever, agora, é obter o tensor energia-
momento de um elemento de fluido ideal.

Para facilitar o raciocinio, toma-se um sistema de coordenadas {z®} que, primeira-
mente, faca a descricao do espago-tempo, num ponto (x;;, x%, x%), ser identica ao espaco-
tempo de Minkowski, e, em segundo lugar, faca com que o elemento de fluido esteja em
repouso com relagao a este sistema no dado instante de tempo x%.

Desse modo, a componente 7% representa a densidade de energia total, denotada por
e. A componente T% é a componente i da densidade de corrente de energia, isto é, o
fluxo de energia por drea através de uma superficie de coordenada 2’ constante. Como
exemplo, tem-se o seguinte incremento de fluxo de energia:

5P! = T9§2262° (2.24)

energia
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A transmissao de energia s6 ocorre, ou por meio de trabalho, ou por troca de calor.
Como o elemento de fluido esta em repouso no sistema de reféncia utilizado, nao ha
trabalho sendo realizado sobre o elemento. Além disso, num fluido ideal nao ha troca de

calor. Logo, neste elemento de fluido:

T =0; =123 (2.25)

As componentes T representam a densidade da componente ¢ do momento do ele-
mento de fluido. Como, com relacao ao sistema de referéncia adotado, esse elemento de
fluido se encontra em repouso, ao menos no intante de tempo z%, a densidade do momento

serd nula. Assim:

TO=0; i=123 (2.26)

Quanto as componentes 7%, elas significam o fluxo por unidade de drea da compo-
nente ¢ do momento através de uma superficie de coordenada x’/ constante. Exemplo de

incremento de fluxo de momento seria:

008 = T62' 02 (2.27)
Sendo um fluxo do momento por drea, T pode ser matematicamente expressa por:

) pz

T ~ 2
otda

(2.28)

“Acima, da é a drea de um elemento de superficie com coordenada 7 constante. Mas
i

5p " 7 . - N .« .
— ~ F", onde F" seria a componente 7 da forca exercida pela vizinhanca sobre o elemento

ot

de fluido em questao. Logo,

opt N 55
Stda  da

T ~ (2.29)

Quando j # i, F' é paralalelo & superficie, se tratando, portanto, de uma forca de
cisalhamento, a qual estd relacionada a viscosidade do fluido. Porém, o fluido ideal nao

apresenta viscosidade, de maneira tal que:

T =0;i#j (2.30)
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) i
Entretanto, com ¢ = j, F* é normal a superficie, por conseguinte — =~ p, onde p é a

da

pressao do fluido nesse local. Assume-se que o fluido é isotrépico. Obtém-se finalmente o

tensor energia-momento nesse elemento de fluido:

e 000
- 0p 00
(TH) = (2.31)
00 pO
000 p
Note que a tltima equagao é equivalente a (GLENDENNING, 2000, p.17):
T = —pn™ + (p + €)u™u” (2.32)

Em (2.32), u* é a quadri-velocidade do elemento de fluido. Até aqui se usou um
sistema de coordenadas em que, no evento P, ¢’ = n”. Escrevendo, pois, (2.32) de

modo geral:

T" = —pg"™ + (p + €)ufu” (2.33)

A equagao (2.33) é uma equagao tensorial, portanto independente de coordenadas.

Indo para um sistema de coordenadas qualquer {z®}, tem-se que:

T = —pg" + (p + e)utu" | em P (2.34)

No entanto, pelo principio da covariancia geral, a dltima equagao ¢ valida para todo

ponto do espago-tempo:

T" = —pg" + (p + e)u'u” (2.35)

Como dito acima, a estrela é tomada como sendo esférica e estatica. Isso implica
que a solucao das equacoes de campo para a métrica terd uma simetria esférica além
de ser constante no tempo. A partir daqui utiliza-se unidades tais que ¢ = G = 1.
Assim, a expresao para o tempo préprio 7 terd a seguinte forma em coordenadas esféricas

(GLENDENNING, 2000, p.46):
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dr* = et — 22" dr? — r2de* — r* sen® Odp* (2.36)

Os termos e?” e e** sao chamados de funcoes métricas e dependem da distancia radial

r. O objetivo é, pois, resolver essas funcoes primeiro para a regiao externa a estrela e
depois para a regiao interna.

Para a regiao externa a estrela, cujo raio serd denotado por R., nao ha matéria, de
modo que o tensor energia-momento é portanto nulo. As equacoes de Einstein tomam,

pois, a seguinte forma:

1
R"™ — —g" R =0 (2.37)
2

Como ja foi citado no inicio do capitulo, a solucao para essas equacoes é a conhecida

solucao de Schwarzschild:

oM 20\
dr? = (1 - 7) dt* — (1 - T) dr® —r?d0® — r*sen®0d¢®  ,r >R, (2.38)

Ja a solucao para a regiao interna deve levar em conta a presenca de matéria, com o
tensor energia-momento dado por (2.35). Contudo, é 1til reescrever as equacoes diferenci-
ais (2.23) de modo que ao invés de dar o resultado da métrica g"” elas dao a solugao para o
comportamento de grandezas relacionadas a estrutura da estrela de néutrons, como a sua
pressao em funcao da distancia radial r por exemplo. Com esse intuito é possivel derivar
das equagbes de Einstein as seguintes equagoes de estrutura da estrela (GLENDENNING,
2000, p.52):

% = 4r?e(r) (2.39)
dp __[p(r) + e(r)][M(r) + dmrp(r)]
dr rlr—2M(r)] (2.40)

Esta ltima equagao (2.40) é conhecida como equagao de Tolman-Oppenheimer-Volkoff,
em que M (r) é a massa gravitacional da estrela desde o centro até a distancia radial r; p
e € sao a pressao e a densidade de energia em cada ponto respectivamente.

Ambas as equagbes acima geram uma solu¢ao para a estrutura da estrela uma vez
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supridas das duas condicoes de contorno que estabelecem o valor da densidade de energia
para r = 0, e o fato de que a estrela termina quando a pressao vai a zero; mais a equagao
de estado da matéria que conecta a pressao a densidade de energia.

Desse modo obtém-se o raio R, da estrela de néutrons, isto é, a distancia radial r
no qual a pressao p ¢ igual a zero. Consequentemente obtém-se a massa gravitacional
M da estrela, dada por M = M(r = R.). Estes valores, evidentemente, dependerao da
densidade central de energia, de maneira que ao se variar continuamente esta condicao,
obter-se-4 uma sequéncia de solugoes para cada tipo de modelo microscépico adotado.

A fisica que estd envolvida no tratamento microscopico da matéria que compoe as
estrelas de néutrons sera descrita pela teoria nuclear relativistica, assunto este do préximo
capitulo. Dessa teoria é que surgem os diferentes modelos e suas equacgoes de estado para

a matéria dentro dessas estrelas.



Capitulo 3

Estrutura e Composicao de Estrelas

de Neutrons

Uma vez esclarecida a teoria que lida com a configuracao macroscépica das estrelas
de néutrons, considera-se no presente capitulo a natureza microscépica da matéria que
compoe essas mesmas estrelas.

A Teoria Geral da Relatividade por si s6 nao é capaz de resolver a configuracao es-
trutural de uma estrela de néutrons, ja que, no modelo estatico e esférico tomado anteri-
ormente para a estrela, além do modelo de ela ser composta de um fluido ideal, aparece
nas equagoes de estrutura (2.39) e (2.40) a pressao e a densidade de energia da matéria.
Com efeito a teoria de Einstein nao estabelece a relagao entre essas duas grandezas como
uma sendo funcao da outra, funcao esta mais comumente chamada por equacao de estado
da matéria. Como foi dito, esta relacao e mais duas condigoes de contorno sao essenciais
para se encontrar um solugao Unica para essas equagoes diferenciais. Logo, faz-se extre-
mamente necessario determinar primeiramente a conexao entre a pressao e a densidade
de energia da matéria que compoe as estrelas de néutrons.

A equacao de estado por sua vez é encontrada por meio de um tratamento estatistico
tal como se faz na Fisica Estatistica. Ela, partindo de um suposto modelo microscépico
para descri¢ao da matéria, gera relagoes entre grandezas macroscopicas dessa matéria, tais
como a pressao, temperatura, potencial quimico, densidade de energia e outras. Sendo
assim, as préximas secoes se encarregam de estudar a natureza da matéria que eventu-
almente forma as estrelas de néutrons, bem como de propor modelos e teorias a nivel

microscopico com o objetivo de determinar as equacgoes de estado.

32
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3.1 Natureza da matéria que compoe as estrelas de
néutrons

Encontrou-se no capitulo introdutério uma estimativa para a densidade média da

matéria que compoe as estrelas de néutrons:

€=1,37-10"g/cm? (3.1)

Sabe-se que a densidade da matéria dos nucleos atomicos é da ordem de:

€~ 2,5-10"g/cm? (3.2)

A densidade média da matéria dessas estrelas compactas e da matéria presente nos
nicleos atomicos sao da mesma ordem de grandeza. Logo aquele tipo de matéria deve ser
muito similar a que constitui os nicleos dos dtomos. Como estes ntcleos sao formados de
nucleons - protons e néutrons - é razoavel presumir que a matéria que forma as estrelas
de néutrons também seja composta de ntucleons, num estado da matéria em que estes
nicleons nao estao mais agrupados em atomos, mas preenchem continuamente a estrela.

E evidente que além de semelhancas, as matérias desses dois tipos de sistemas também
apresentam diferencas. A primeira é o papel da gravidade: na escala dos nicleos atomicos
a interacgao gravitacional tem sua intensidade extremamente baixa se comparada as demais
interacoes, especialmente a forte; enquanto que numa estrela de néutrons sua dimensao
macroscopica permite o acimulo da interacao gravitacional - que é de longo alcance -
entre toda a matéria-energia que a constitui, ao contrario da interagao forte - que é de
curto alcance - que se torna saturada exercendo influéncia direta apenas entre particulas
vizinhas. Tal influéncia também traz consequéncias macroscopicas via equacao de estado,
mas a grande diferenca mesmo entre as duas matérias é quanto ao tipo de interagao que
exerce papel decisivo em manter o respectivo sistema ligado: a forte mantém os nicleos
coesos, ao passo que a gravitacional mantém as estrelas coesas. (GLENDENNING, 2000,
p.232)

Outra diferenga bastante significativa é o fato de os nicleos serem carregados eletri-
camente, enquanto que a carga elétrica liquida nas estrelas de néutrons deve ser muito

pequena, se nao nula, a fim de se manter a estrela estavel, visto que ambas as interagoes
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eletromagnética e gravitacional sao de longo alcance, sendo a primeira muito mais intensa
que a segunda. Portanto, espera-se que a matéria das estrelas de néutrons seja muito
mais povoada por particulas neutras, como os néutrons, do que carregadas eletricamente.
Nao é necessario, porém, que a estrela seja completamente desprovida de protons. E
possivel haver uma certa quantidade dessas particulas positivas desde que haja também
particulas eletricamente negativas a fim de neutralizar esses prétons. Um primeiro can-
didato é certamente o elétron. Isto é também uma grande diferencga entre esses dois tipos
de matéria, porque os nicleos atomicos, primeiramente nao possuem elétrons, e depois
preservam a simetria de isospin, fazendo com que o ntimero de préotons seja aproximada-
mente igual ao de néutrons, ao contrario das estrelas que possuem mais néutrons do que
prétons. Dai dizer que a matéria dessas estrelas compactas é bastante antissimétricas.
(GLENDENNING, 2000, p.232)

Uma ultima diferenca aqui mencionada diz respeito as diferentes espécies de particulas
presentes nesses dois sistemas. Ambas compartilham protons e néutrons, mas, como dito
logo acima, as estrelas contém também os elétrons. Mas nao para por ai. A equagao (3.1)
é uma estimativa para uma densidade média. Espera-se, no entanto, devido as equagoes
de estrutura, que as estrelas possuam todo um perfil de densidade, com valores em seu
centro entre trés a dez vezes a densidade tipica dos ntucleos atomicos até valores muito
baixos em sua superficie, eventualmente composta de elementos quimicos oriundos da
fase termonuclear de suas estrelas progenitoras. Elevadas densidades podem fazer com
que a energia de Fermi de um tipo de particula seja maior que a massa de uma particula
mais pesada, tornando energeticamente mais favoravel a conversao da particula mais leve
para esta mais massiva. Por exemplo, o elétron se convertendo em um lépton de segunda
geragao, o muon. Da mesma forma o préton e néutron podem se converter em barions
mais pesados. Como a escala temporal da evolucao de uma estrela de néutrons é muito
maior que o tempo caracteristico da interacao fraca, ¢ bem possivel que esta atue de
modo a nao conservar a carga total de estranheza da estrela, de modo que a presenca
de hiperons também seja possivel. Em suma, enquanto que os nicleos atomicos possuem
apenas nucleons, a matéria em estrelas de néutrons contém uma ligeira diversidade de
hédrons e léptons, apresentadas na tabela (3.1) (GLENDENNING, 2000, p.147).

Um paréntese a ser feito diz respeito a uma propriedade muito peculiar da interacao

forte. Quando a densidade e a temperatura estao na mesma ordem de grandeza do
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Bérions
Particula Massa(MeV') Projecao do isospin  Spin  Carga Elétrica (¢) Estranheza
préton m, = 938 +1/2 1/2 +1 0
néutron my, = 938 —1/2 1/2 0 0
A° my = 1115 0 1/2 0 -1
S+ my, = 1190 +1 1/2 +1 -1
370 ms, = 1190 0 1/2 0 1
5= my, = 1190 -1 1/2 -1 1
=0 mz = 1315 +1/2 1/2 0 2
=- mz = 1315 ~1/2 1/2 ~1 )
Mésons
Particula Massa(MeV) Isospin Spin  Carga Elétrica (e) Estranheza
o me = 550 0 0 0 0
w my, = 7183 0 1 0 0
p m, = 769 1 1 +1, 0, —1 0
Léptons
Particula Massa(MeV) Isospin Spin  Carga Elétrica (e) Estranheza
e me = 0,511 - 1/2 —1 -
W m,, = 105 - 1/2 -1 -

Fonte: Negreiros, Numerical Study of the Properties of Compact Stars, pp. 16-17

Tabela 3.1: Eventuais hadrons e 1éptons presentes numa estrela de néutrons

cotidiano humano essa matéria se encontra numa fase em que os quarks estao confinados
em hadrons, e se encontra na forma de nicleos atomicos constituidos de nicleons que
interagem entre si por meio de uma espécie de residuo da interagao forte, a forga nuclear,
que é uma manifestacao da troca de mésons entre os nicleons. Mas quando a densidade
é muito alta, cerca de trés ou quatro vezes a densidade do ntcleo atomico, ou mesmo a
temperatura, quando essa possui uma ordem maior do que centenas de MeV, a interacao
entre as particulas se torna fraca. Isto é conhecido como liberdade assintética, quanto
maior a densidade ou a transferéncia de momento, menor a intensidade da interacao entre
as particulas que interagem via forga forte. (KHRIPLOVICH, 1969; GROSS; WILCZEK,
1973; POLITZER, 1973)

No interior das estrelas compactas, espera-se que a densidade atinja valores maiores
do que trés ou quatro vezes a densidade de um nticleo atomico nas regioes mais proximas
do ntcleo dessas estrelas. Com a liberdade assintética ocorrendo em regioes de elevadas
densidades, comparadas a densidade dos niicleos atomicos, é razoavel a expectativa de que
haja uma transicao de fase da matéria nuclear composta de hadrons, para uma matéria
na qual os quarks estejam livres assintoticamente, isto é, uma matéria na qual os quarks

nao estao mais confinados em hadrons, mas estao livres para se locomoverem nessa regiao
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superdensa, formando uma matéria de quarks. Com isso acontencendo, estas estrelas
possuem um ntcleo feito de matéria de quarks desconfinados e um manto de matéria

hadronica, consistindo numa estrela hibrida.

3.2 Descricao relativistica da matéria nuclear

Viu-se na secao anterior as semelhancas e diferencas entre a matéria que compoe os
nicleos atomicos e a que compoe as estrelas de néutrons. Trabalha-se a partir de agora
com um conceito mais geral, chamado de matéria nuclear, que nada mais é do que um
sistema formado por nticleons, e demais barions, hiperons e mésons, em que a for¢a nuclear
possui papel principal, havendo também a possibilidade da existéncia de 1éptons. Isto é, a
matéria nuclear é tao somente um modo de se generalizar a matéria dos nicleos atomicos
para condigoes fisicas em que a densidade e/ou a temperatura vao além das presentes
nesses mesmos atomos.

Precisa-se, pois, de uma teoria que descreva esse tipo de matéria. Como ela envolve
a forca forte em um importante papel na interacao entre as particulas que a constitui,
poder-se-ia pensar em usar a teoria da Cromodinamica (Quantica na descri¢ao da matéria
nuclear. No entanto, os graus de liberdade dessa teoria sao as particulas elementares do
modelo padrao que interagem via forca forte, isto é, os quarks e os glions com seus dife-
rentes sabores e cores. Porém, as particulas que compoe a matéria nuclear sao particulas
compostas dessas elementares. Logo, os quarks e glions estao confinados em hadrons.
Sendo assim, seria mais pratico trabalhar tomando-se como graus de liberdade da teoria
os hadrons. Supoe-se, por conseguinte, que os barions interagem entre si via troca de
mésons.

Extrapolar a matéria nuclear desde o regime encontrado em ntcleos atomicos até
regimes de elevadas densidades nao é uma tarefa univoca. Fato teérico advindo da nossa
incerteza empirica sobre o comportamento da matéria nuclear nessas condig¢oes extremas.
Como Glendenning (2000, p. 239) expressa “essencialmente nada é conhecido acerca da
matéria superdensa a partir de experimentos diretos. Nenhum tunico ponto na equacao
de estado de matéria simétrica nuclear ou de néutrons acima da densidade de saturacao
foi medida. Na verdade, é possivel que nunca tenhamos conhecimento direto vindo do

laboratério”. Tem-se, entretanto, alguns pricipios fisicos que ajudam a guiar esse processo
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de extrapolacao. Sao eles (GLENDENNING, 2000, p. 240):

1. Relatividade geral;

2. Covariancia de Lorentz;

3. Equagao de estado causal (v? = dp/de < 1);

4. Estabilidade microscépica conhecida como principio de Le Chatelier (dp/dp > 0);
5. Conservacao de carga elétrica e de niimero barionico;

6. Principio de Pauli;

7. Equilibrio beta generalizado;

8. Equilibrio de fase;

9. Liberdade assintotica dos quarks;

10. Propriedades da matéria na densidade de saturacao.

O primeiro ponto acima ja foi abordado no capitulo 2. A fim de se atender aos dois
pontos seguintes lanca-se mao de uma teoria quantica de campo relativistica, da qual esses
dois principios brotam naturalmente. Os demais pontos sao igualmente considerados ao
longo desse estudo, tal como a liberdade assintdtica que é levada em conta para o caso da
estrela hibrida.

Desse modo, utiliza-se a seguinte densidade lagrangiana para se descrever a matéria

nuclear, em que os barions serao os campos fermionicos e os mésons os campos bosonicos

(GLENDENNING, 1982, 1985, 1987a, 1987b):

- 1
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Na equagao (3.3), B se refere a um dado tipo de bérion, e o somatdério em B é, portanto,
sobre todos os tipos de barions listados na tabela (3.1). O mesmo ocorre para o somatorio
em A, contanto que agora o somatoério é sobre todos os 1éptons também listados na tabela
(3.1). ¥p e ¥y sdo os campos fermionicos (1) = 1hT7y é o conjugado); o, W e p* os campos
do respectivo méson (w, = 0w, — dyw,, idem para p,,, tal que p* = (pi*,p2*,pst), ou
seja, p/ representa o tripleto de isospin do méson p); T é o vetor isospin; my,, My, My, M,
sao as massas do nicleon e dos dados mésons; O* = 0/0,; 0, = 0/0"; além das matrizes

de Dirac v*:

¥ = (YA, =8 =8 (3.4)
0 ot I 0

o = : B = (3.5)
o0 0 —I

Sendo, nesta tltima equacdo, o* as matrizes de Pauli, e I a matriz identidade.

Por fim, as constantes de acoplamento g, g, gup, gpp, b € ¢ sa0 parametros do modelo.
Os parametros associados a dado multipleto de isospin sao todos iguais para cada projecao
de isospin. H& o fato também de que os trés parametros referentes ao nicleon (gy,,, Gun,
gp,,) Mais 0 b e o ¢ sao tomados a fim de se atender precisamente ao ltimo dos principios
listados acima, o de que a matéria nuclear deve apresentar as propriedades empiricamente
conhecidas na densidade de saturacao, isto ¢, no regime da matéria presente nos nucleos
atomicos. Esses cinco parametros sao, pois, ajustados de modo que cinco grandezas fisicas
se aproximem de seus respectivos valores determinados empiricamente na densidade de
saturagao; sao elas dadas na tabela (3.2). (GLENDENNING, 2000, p. 181; NEGREIROS,
2009, p.13)

Energia de ligacao por nicleon E/N —16MeV
Massa efetiva do nticleon m*/m, 0,796
Coeficiente de energia de simetria  agn, 32,5MeV
Modulo de compressibilidade K 265MeV
Densidade de saturacao 00 0,16 fm =3

Fonte: Negreiros, Numerical Study of the Properties of Compact Stars, p. 13

Tabela 3.2: Propriedades coletivas do ntcleo atomico utilizadas para restringir modelos
para a matéria de estrelas de néutrons.

O modelo de equagao de estado adotado neste trabalho é o G300 (GLENDENNING,



1989). Os valores adotados por
(3.3).
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este modelo para essas grandezas sao dados na tabela

Modelo G300

E/N
m*/my,

Asim

K
Po

—16,3MeV
0,78
32,5MeV
300MeV
0,16 fm =3

Fonte: Negreiros, Numerical Study of the Properties of Compact Stars, p. 39

Tabela 3.3: Propriedades coletivas do nicleo atomico estipuladas pelo modelo G300 para
a matéria de estrelas de néutrons.

Por fim, os valores adotados para os parametros citados anteriormente estao na tabela

(3.4).

Constante de acoplamento

Modelo G300

Yon
Jo A
90'2
QOE
gwn
Jua
ng]
gwE
gpn
9o

9psx,

9p=
b
c

9,1373
9,1373
9,1373
9,1373
8,6324
8,6324
8,6324
8,6324
8,3029
8,3029
8,3029
8,3029
0,00414
0,01529

Fonte: Negreiros, Numerical Study of the Properties of Compact Stars, p. 39

Tabela 3.4: Constantes de acoplamento utilizadas neste trabalho.

3.2.1 Aproximacao de campo médio

Trabalha-se com a equacao (3.3) da maneira como é de costume no formalismo lagran-

giano, extremizando a acao por meio das equacoes de Euler-Lagrange:

oL oL

a6~ "0 "

Nesta equagao acima, ¢ representa um campo qualquer. Haverd uma equacao deste
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tipo para cada espécie de particula, os oito barions, os trés mésons e os dois 1éptons da
tabela (3.1), cada qual representado por um campo.

A seguir, apds se encontrar as equacoes de movimento de todos esses campos, faz-se
uma importante aproximagao. Supoe-se que a matéria nuclear das estrelas de néutrons
estd distribuida infinitamente, e ainda que esteja numa situacao estacionaria e uniforme.
Supoe-se assim que a estrela de néutrons se encontre no seu estado fundamental. Nesse
contexto é possivel utilizar a aproximagao de campo médio com a finalidade de as equagoes
de movimento assumirem formas mais simples e de facil resolugao numérica. Desse modo
substitui-se os valores dos campos dos mésons pelos seus valores médios, e as correntes de
fonte dos barions assumem seus valores esperados no estado fundamental. Define-se estado
fundamental, como sendo o caso em que os autoestados de momento de particula tnica
para um dado tipo de barion estd preenchida até o seu nivel de Fermi. (GLENDENNING,
2000, p. 243)

Por meio dessas ultimas suposicoes e a aproximacao de campo médio é possivel re-
solver as diferentes equacoes de movimento dos mésons e férmions. A resolucao de tais
equacoes nao ¢é simples, uma vez que se lida com um sistema de equagoes acopladas, mas é
perfeitamente possivel de ser feita por meio de métodos numéricos (Cf. GLENDENNING,
2000, pp.189-191,242-248).

Uma vez resolvidas, calcula-se o valor esperado no estado fundamental do tensor

energia-momento a partir da seguinte expressao (GLENDENNING, 2000, p. 244):

oL
Tuu = g™ + al/
" 50

Usa-se a expressao (2.35), ou melhor a expressao (2.32) posto que a matéria estd
estaciondaria, para se encontrar a densidade de energia € e a pressao p.

Por fim utiliza-se também aquele principio supracitado acerca de o sistema inteiro estar
em equilibrio beta generalizado. Dessa forma ambos os sentidos das reacoes e decaimentos
quaisquer existentes entre as particulas ocorrem na mesma taxa. Isto significa que havera
relacgoes entre os potenciais quimicos das diferentes espécies de particulas, de modo que
havera apenas duas grandezas independentes, por causa de haver apenas duas cargas
conservadas, a elétrica e o nimero barionico. Somado a exigéncia da neutralidade local
de carga eletrica na estrela de néutrons, e as relagoes entre as densidades de ntmero

barionico e os potenciais quimicos via momento de Fermi, havera no final de tudo apenas
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uma grandeza independente, para a qual escolhe-se a densidade de ntimero total p.

A partir de entao, basta escolher um valor para a densidade de numero total, para
ficar completamente determinado quaisquer outras grandezas, incluindo a densidade de
energia € e a pressao p. Faze-se isso para vérios valores de p. E conclui-se expressando a

relac@o entre a pressao e a energia p(e), que é a tao desejada equagao de estado.

3.3 MIT bag model

A matéria de quarks sera tratada neste trabalho por meio do modelo conhecido como
MIT bag model. Nesse modelo os quarks estao livres de qualquer interacao, podendo se
mover livremente dentro de uma regiao com volume V. Os quarks s nao podem sair dessa
regiao, ou seja, apesar de nao estarem mais confinados em hadrons, continuam confinados,
s6 que agora numa regiao “sem cor” bem maior. (CHODOS et al, 1974)

Desse modo, esse modelo descreve os quarks como um gas de férmions livres. S6 ha
apenas um porém: a cromodinamica quantica diz que o vacuo é completamente ausente
de quarks, e a presenca destes s6 ocorre, pois, a custo de energia. Tal energia é propor-
cional ao volume ocupado pelos quarks, em que a constante de proporcionalidade B é
conhecidada como bag constant. (GLENDENNING, 2000, p. 323)

E dificil se obter um valor preciso para B4, mas estima-se que tal constante possua

uma ordem de grandeza de 10?MeV . Neste trabalho adota-se que:

BY4 = 139MeV (3.6)

Por causa disso, a energia total U do sistema sera a energia devida a presenca de
quarks nessa regiao de volume V, isto ¢, BV; mais a energia do gas de férmions Upqs.

Tem-se pois:

U = BV 4 U
()
_ U 7 2
>u =y= B+ E 52 / D(E)e(k)k*dk (3.7)

Alguns dos resultados e formulas usados neste capitulo sao demonstrados no apéndice

B, que estuda brevemente as propriedades de um gas de férmions. Uma dessas férmulas
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é justamente a integral (B.54) usada acima para a densidade de energia do gas de quarks.
Nessa formula, a fungdo gf) é definida em (B.40) e significa o niimero de ocupacio médio,
referente a f-ésima espécie de particula, do nivel de energia com momento igual a k e
energia €(k); v) é o fator de degenerescéncia da f-ésima espécie de particula que é igual

() () (f)

& Ygpin - Yeor = 2 -3 = 6 no caso dos quarks, e igual a Vspin

= 2 no caso dos léptons.
Apesar de se ter referido até o momento apenas a presenca de quarks na matéria que
eventualmente estd presente no nucleo de estrelas hibridas, nao se pode esquecer o fato
de que também ha alguns elétrons e possivelmente até mions nesse niicleo. Isto para que
haja a neutralidade local de carga elétrica na matéria de quarks e a estrela seja estavel.
Logo, o somatério na equacao (3.7) é sobre todas as espécies de particulas, onde f pode
ser os quarks up, down e strange, mas também os léptons elétron e mesmo o mion. Estas
particulas mais pesadas, o strange e o muon, aparecem porque a energia de Fermi do up e
do down nesse sistema pode atingir valores maiores que a massa do quark strange, fazendo
com que a conversao dos quarks up e down em quarks strange seja energeticamente mais
favoravel; o mesmo ocorrendo para a energia de Fermi do elétron, fazendo com que a sua

conversao para muon também possa ser energeticamente mais favoravel.

Outra grandeza importante é a densidade de nimero barionico py,, dada por:

1
_ 1 ) A
Py = sz:q N
(f
_ quN_)
v
7
= Y g
7

(f) foo
= S5 [ wrd (3.8)
f 0

Acima foi utilizado a equagao (B.48). O nimero bariénico do f-ésimo tipo de particula,
denotado por ¢/ é igual, no caso dos quarks up, down e strange, a 1/3, enquanto que o
dos léptons é evidentemente nulo.

A mesma expressao (3.8) pode ser utilizada para se calcular outras densidades de
carga, como a elétrica, a de estranheza e a de niimero de léptons p., utilizada mais abaixo

(apesar da possibilidade da existéncia de mions nesse tipo de matéria, considera-se aqui
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apenas a presenga de elétrons).

Por fim a pressao ¢ dada por:

(f) foo de(k
_ } :'7 f (k) 5
f

A fim de se resolver as equagoes (3.7), (3.8) e (3.9), considera-se que o sistema esta
a temperatura de zero absoluto. Isto é equivalente a 3 = (kgT)~' tender a infinito, que
por sua vez faz com que a funcao g(k), definida em (B.40), tenda também a uma fungao

degrau:

1
gV (k) = A 1 Ol —elh), -0 (3.10)

Logo, para temperatura a zero kelvin, a ocupacao dos niveis ¢é igual a:

g (k) = O(ug —e(k)) = (3.11)

O significado dessa tltima equagao é que na temperatura de zero kelvin todos os niveis
de energia de uma determinada espécie de particula estarao ocupados com uma particula
caso a energia desses niveis seja menor ou igual a jf, o potencial quimico do respectivo
tipo de particula; ou estarao desocupados, caso a energia desses niveis seja maior que
py. O ultimo nivel ocupado, com energia igual a py é conhecido como nivel de Fermi
e sua energia correspondente como energia de Fermi. Desse modo, diz-se que o sistema
se encontra completamente degenerado, uma vez que é impossivel extrair dele qualquer
quantidade de energia, posto que todos os niveis menos energéticos ja estao ocupados, e o
principio de exclusao de Pauli impede que uma particula de um nivel superior caia para
um inferior, emitindo radiacao, por este nivel ja estar ocupado.

A equacao de estado que é obtida para um gas relativistico degenerado formado por
particula livres, nao contempla, porém, a interacao via forca forte entre os quarks. A
fim de se levar em conta essa interacao faz-se uma aproximacao até primeira ordem na
constante de acoplamento da interacao forte, denotada por a., no calculo da equacao de
estado para a matéria de quarks. Pode-se até dizer que a equacao de estado oriunda do

modelo de géas de quarks livres vem de uma aproximacao de ordem zero para a interacao
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entre os quarks, uma vez que se introduziu no modelo a constante bag, B'/* = 139MeV .
Mas da-se um passo além neste trabalho, lancando-se mao dessa aproximacao de pri-
meira ordem em .. Mais detalhes sobre o modelo de géas relativistico completamente
degenerado, bem como a correcao feita pela aproximagao de primeira ordem citada, sao

encontrados no apéndice B.

3.4 Equacoes de estado

Na secao 3.1 mencionou-se que a estrela de néutrons é composta por uma regiao de
matéria feita exclusivamente de hadrons e, no caso das estrelas hibridas, também por uma
regiao de matéria de quarks desconfinados. Ha, entretanto, tanto para a estrela hadronica
como para a hibrida, uma outra regiao: a crosta dessas estrelas. Devido as equacoes de
estrutura (2.40) e (2.39), a densidade de energia ird variar desde valores de trés ou quatro
vezes a densidade de saturagao (ey = 2,51 - 10*g/cm?) no seu centro até valores muito
baixos na superficie. Esse valor baixo da densidade fara com que a matéria da superfice,
isto é, da crosta tenha caracteristicas diferentes das regioes mais internas.

A estrela de néutrons tem como origem uma estrela termonuclear massiva a qual
consegue sintetizar o ferro em seu ntcleo, que por sua vez colapsa se transformando
numa proto-estrela de néutrons. Como o nticleo atomico do ferro é o estado mais estavel
da matéria nuclear quando a temperatura e a pressao sao iguais a zero, tem-se que a
camada mais externa da crosta, onde a pressao é justamente zero, serd composta de
atomos de ferro provenientes da época termonuclear. A medida que se adentra a crosta
a pressao aumenta, bem como a compressao dos atomos, de modo que nao havera mais
espago para a estrutura atomica comum e os atomos vao sendo ionizados dependendo da
profundidade. Havera um ponto em que os atomos estarao completamente ionizados. Os
ions se arranjarao em uma rede cristalina imersa num fluido de elétrons. Mais adentro, os
ions se tornam cada vez mais pesados e ricos em neutrons até a densidade atingir o valor de
€arip ~ 4-10M g/em?, em que os néutrons mais fracamente ligados passam a se liberar dos
seus ions formando um fluido de néutrons. Quando a densidade atinge valores maiores
que a densidade de saturacao €y, todos os nticleos ja estao dissolvidos dando origem a
matéria de hadrons (Cf. GLENDENNING, 2000, pp.249-251). Maiores detalhes sobre

a crosta de estrelas de néutrons podem ser encontradas nos trabalhos de Baym, Pethick
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e Sutherland (1971); Negele e Vautherin (1973); Vautherin e Bonche (1981); Lamb et
al (1981); Ravenhall, Pethick e Wilson (1983); Ravenhall, Pethick e Lattimer (1983);
Williams e Koonin (1985).

O modelo utilizado para se descrever a matéria composta exclusivamente de hadrons
¢ 0 G300, o qual descreve a matéria de hadrons a partir de uma teoria quantica de campo
relativistica para a matéria nuclear com aproximacgao de campo médio, descrita na se¢ao
3.2. Suas suposigoes para certas propriedades de tal matéria se encontram na tabela (3.3).
Ja& o modelo usado na descricao da matéria de quarks é o MIT bag model com corregao
de primeira ordem na constante de acoplamento a., descrito na secao 3.3.

Desses modelos extrairam-se as equagoes de estado que serao utilizadas no céalculo
das equagoes de estrura das estrelas de hadrons e hibrida. Para a primeira a equacao
de estado usada é apenas a mesma equacgao de estado encontrada para a matéria feita
exclusivamente de hddrons. J& para a estrela hibrida, adotou-se um limite (¢ = 1,93¢)
para a densidade de energia da matéria que compoe tal estrela abaixo do qual, usa-se a
equacao de estado da matéria de hadrons, e acima do qual usa-se a equacao de estado
gerada pelo MIT bag model. A crosta de ambos os tipos de estrelas é descrita pela equagao
de estado de Baym, Pethick e Sutherland (Pgpg(€)) e vale desde densidades proximas a
zero até a densidade € = 0,5¢y, a partir da qual comeca a equacgao de estado da matéria
de hadrons.

A seguir os graficos (3.1), que relacionam a pressao com a densidade de energia da

matéria para o caso de uma estrela de hadrons e de uma hibrida.
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Figura 3.1: Equagoes de estado utilizadas neste trabalho
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3.4.1 Resolucao das equagoes de estrutura e as familias de es-

trelas

Com as equagdes de estado encontradas no gréfico (3.1), pode-se finalmente resolver
as equagoes de estrutura (2.40), dadas as condigoes de contorno que sao a densidade
de energia central e(r = 0) e o fato de que a pressao da estrela é zero na superficie

p(r = R) =0, onde R é o raio da estrela.

e Estrelas de hadrons

Resolve-se as equacoes de estrutura de uma estrela de hadrons com a equacao de
estado puramente hadronica para diferentes valores da densidade de energia central.

Seguem-se os resultados:

Sequéncia de Estrelas Hadronicas: Sequéncia de Estrelas Hadronicas:
I\gassa em Fungao da Densidade de Energia Central Raio em Fungao da Densidade de Energia Central
20 ' ‘ ‘ ' ’ I
—~ —— Sequéncia de estrelas hadrdnicas ||
2 st Modelo adotado neste trabalho
€15 X
= !
° i B 18]
= i =
c 1 : 81at
3 i L
@ i o127
2 05 i T
c e — i 2] i
= —— Sequéncia de estrelas hadrénicas | | 10 *‘i——
Modelo adotado neste trabalho | i i
0 500 1000 1500 200 400 600 800 1000 1200 1400
Densidade de energia central (MeVlfmg) Densidade de energia central (MeV/me)

(a) Massa de uma estrela para uma dada densidade (b) Raio de uma estrela para uma dada densidade
de energia central. de energia central.

Sequéncia de Estrelas Hadronicas:
Massa em Fungao do Raio

Sequéncia de estrelas hadrénicas
Modelo utilizado neste trabalho
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E |i
<15Fi
o i
o i
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[v] !
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[u] !
! Foo
%05 \:\
= |

1

S ‘ ‘ .
12 14 16 18 20

Raio da estrela (Msm)
(c¢) Raio de uma estrela em fungao de sua massa.
Figura 3.2: Sequéncia ou familia de estrelas de hadrons. Cada ponto nos gréficos repre-

senta uma estrela de hadrons diferente. As estrelas que estao na regiao de instabilidade,
delimitada pela linha vertical, terminam por colapsar num buraco negro.
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e [Estrelas hibridas

Resolve-se as equacoes de estrutura de uma estrela hibrida com a equacao de es-

tado hibrida para diferentes valores da densidade de energia central. Seguem-se os

resultados:
Sequéncia de Estrelas Hibridas: Sequéncia de Estrelas Hibridas:
Massa em Fungdo da Densidade de Energia Central Raio em Fungéo da Densidade de Energia Central
—_ 2 : Sequéncia de estrelas hibridas :
2 ’é- 18 Modelo adotado neste trabalho :
£ = i
o 15 e i
o T 16 i
;‘; 1 i o i
1
3 i S 14 \
ot ! o i
% 05 ; T i
‘E“ Sequéncia de estrela hibridas | | i 12
Modelo adotado neste trabalho : 1
0 : i
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Densidade de energia central (MeV/fm®) Densidade de energia central (MeV/fm®)

(a) Massa de uma estrela para uma dada densidade (b) Raio de uma estrela para uma dada densidade
de energia central. de energia central.

Sequéncia de Estrelas Hibridas:
Massa em Fungao do Raio

e
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(c) Raio de uma estrela em fungéo de sua massa.

Figura 3.3: Sequéncia ou familia de estrelas hibridas. Cada ponto nos graficos representa
uma estrela hibrida diferente. As estrelas que estao na regiao de instabilidade, delimitada
pela linha vertical, terminam por colapsar num buraco negro. Note que a estrela adotada
neste trabalho é a ltima da sequéncia estavel, e possui a maior massa
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3.4.2 Modelos de estrelas utilizadas

Neste trabalho toma-se apenas uma estrela de hadrons, destacada nos graficos (3.2),
e também apenas uma estrela hibrida, também destacada nos graficos (3.3). Note que o
modelo de estrela hibrida é o de maxima massa, que fica no final da sequéncia de estrelas
estaveis. Este valor méaximo é tomado como sendo a massa limite de uma estrela de
néutrons. Cada modelo de equagao de estado tera o seu préprio valor de massa limite. As
estrelas além desse limite possuem uma instabilidade no modo fundamental de vibragao,
fazendo com que a amplitude da oscilagao radial da estrela aumente progressivamente
até que o raio de uma regiao interna da estrela fique menor que seu correspondente
raio de Schwarzschild, fazendo com que toda a estrela colapse num buraco negro (Cf.
GLENDENNING, 2000, pp.134-136).

Suas propriedades estruturais estao na tabela (3.5):

Propriedades Estrela de Hadrons Estrela Hibrida
Massa (M) 1,74 1,96
Raio(km) 12,9 11,9
e(r =0)(MeV/fm?) 649 1126

Tabela 3.5: Propriedades estruturais dos modelos de estrelas adotados neste trabalho.

Nos graficos (3.4(a)) e (3.4(b)) encontram-se a composigao de particulas para a estrela

de hadrons e para a estrela hibrida respectivamente.
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Figura 3.4: Composicao dos modelos de estrelas adotados neste trabalho.



Capitulo 4

Resfriamento

No capitulo anterior obteve-se o perfil estrutural de dois modelos de estrelas de néutrons,
um de estrela hadronica e outro de estrela hibrida. Tém-se, assim, o raio e a massa
gravitacional dessas estrelas. Ocorre, porém, que o perfil estrutural de uma estrela de
néutrons por si mesmo nao é capaz de lidar com a problematica apresentada no capitulo
introdutério quanto ao desvio do valor do braking index e da idade caracteristica de seus
valores esperados, uma vez que a evolugao temporal dessas grandezas envolve a evolugao
da rotacao da estrela, sendo que modelou-se essas mesmas estrelas como corpos estaticos
e esféricos, portanto sem rotagao, no calculo de suas estruturas. Além do mais, supos-se
que a matéria que constitui as estrelas de néutrons possui uma temperatura muito inferior
a temperatura de Fermi de cada tipo de particula, aproximando-se, pois, a temperatura
dessa matéria ao valor de zero kelvin. Assumiu-se também que tal matéria consistia de um
fluido ideal, nao possuindo assim, fluxo de calor entre seus pontos. Fica, entao, evidente
que o modelo até o momento nao contempla qualquer tipo de evolugao térmica para a
estrela de néutrons.

Nao obstante o modelo adotado para a estrela e sua composicao deixe de considerar
a evolucao térmica e rotacional diretamente no calculo do perfil estrutural da estrela, se
poe a posteriori neste e no proximo capitulo modelos que descrevem a evolugao temporal
da temperatura e da rotacao de uma estrela de néutrons.

Em outras palavras, considera-se neste trabalho que o resfriamento da estrela e sua
desaceleragao nao interferem no seu perfil estrutural ao longo do tempo, logo podendo ser
tratados de modo separado e apds o calculo da estrutura. Justifica-se esta aproximagcao

pelo fato de que a estrutura da estrela é dominada pela interacao forte, ao passo que o
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processo de resfriamento é regida pela interacao fraca.

4.1 Evolucao térmica

Como ja foi discutido, nao hd mais queima de combustivel nas estrelas de néutrons,
nao havendo mais significativa producao de energia térmica. A energia térmica da estrela
de néutrons remanescente de sua fase anterior sera, entao, progressivamente dissipada
para o espaco, fazendo com que a estrela sofra um continuo processo de resfriamento.

A peculiaridade do processo de resfriamento das estrelas de néutrons é que ele sera
dominado pela emissao de neutrinos nos primeiros milhares de anos para sé entao a
emissao de fétons ter uma significancia. (NEGREIROS, 2009, p.67)

Como se estuda neste trabalho o resfriamento nos primeiros anos de formacao das es-
trelas de néutrons, os mecanismos mais importantes para evolugao térmica dessas estrelas
envolvem reacoes que liberam neutrinos, os quais terminarao por escapar facilmente para
o espago, devido a sua fraca interagao com as demais particulas, levando consigo a energia
da estrela.

A emissividade de neutrinos €, = €,(r,T) gerada por esses mecanismos, juntamente
com a condutividade térmica k = k(r,T) e o calor especifico ¢, = ¢,(r,T) da matéria
presente nas estrelas de néutrons, por meio das seguintes equacoes relativisticas para o

transporte de energia e o balanco de energia, governarao o resfriamento da estrela de

néutrons (WEBER, 1999; THORNE, 1977; VAN RIPER, 1991):

o(Le*) 1 26 O(Te?)
om /1 2m/r (el,e e ot ) 4
O(Te?) Le™?

ace) - (4.2)
om 167m2rtKkey/1 — 2m/r

Nas equagoes acima € é a densidade de energia, m(r) a massa gravitacional até a distancia

radial 7, €?(") é a componente zero da métrica, T'(r,t) a temperatura, e L(r, ) a luminosi-

dade. As condigoes de contorno necessarias para a resolucao dessas equacoes diferenciais

sao a nao existéncia de fluxo de calor no centro da estrela e de que a temperatura na

superficie da estrela é igual a temperatura da atmosfera descrita por um determinado

modelo. Tais condigoes sao expressas matematicamente como:
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4.1.1 Principais mecanismos microscopicos

Os seguintes mecanismos sao responsaveis por liberarem neutrinos os quais, como dito
anteriormente, fugirao para o espaco carregando a energia térmica residual da estrela. Tal
emissao de neutrinos é caracterizada pela grandeza fisica conhecida como emissividade.
Cada mecanismo contribuird com essa emissividade. Os mecanismos, porém, diferem entre
si dependendo da regiao da estrela de néutrons, isto é, do tipo de matéria que a compoe.
Por exemplo, a estrela hadronica é dividida em crosta e ntucleo, com a primeira composta
de ions pesados dispostos em uma rede cristalina imersa em um fluido de elétrons e,
para regioes mais internas, um fluido de néutrons; enquanto que o nicleo é composto
por matéria hadronica tal como descrita da secao 3.1. Para as estrelas hibridas, sua
parte hadronica compde o manto da estrela, enquanto que o nucleo é feito de matéria

desconfinada de quarks descrita na secao 3.3.

Regiao hadroénica

A regiao hadronica das estrelas de néutrons terd sua emissividade de neutrinos dada
por trés tipos de mecanismos: o processo URCA direto, o processo URCA modificado, e

o processo de bremsstrahlung. A emissividade pode, entao, ser escrita como:

€, = €py T €EMU + €BR (4.5)

e Processo URCA direto

O processo URCA direto ocorre nas seguintes reagoes:
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n — pt+e +v (4.6)
AN = pte +v (4.7)
X7 = n+e +v (4.8)
YT = Ate 40 (4.9)
Yo Xte +w (4.10)
ET = Ate +v (4.11)
= = Yte 4w (4.12)
EF = Xt 4e +v (4.13)
2 = El4e +v (4.14)

A emissividade de neutrinos das reagoes acima ¢ dada por (PRAKASH et al, 1992):

1/3 *
@) / MpMpy

€EDpUy — 4,0 X 1027 ( 5
Ps m;

RT?O ergscm™® s+ (4.15)

Onde m*p é a massa efetiva do béarion, Ty a temperatura em unidade de 109K,
Y. = pe/p é fragao de elétrons, p a densidade barionica, e py = 0.16 fm™3 é a
densidade de equilibrio da matéria nuclear. Além disso R é a matriz quadrada
barionica, normalizada a quantidade correspondente de néutrons e seu valor para
as reacoes 4.6 - 4.14 sao respectivamente 1; 0,0394; 0,0125; 0,2055; 0,6052; 0,0175;
0,0282; 0,0564; e 0,2218. Terminando por © sendo o fator limiar, o qual é igual a 1

se a reagao ocorre, e () caso contrario.

Na verdade, apesar de as reagoes acima ocorrerem muito provavelmente nas estrelas
de néutrons, despreza-se, neste trabalho, as contribuicoes a emissividade daquelas
que envolvem barions pesados, visto sua baixa intensidade comparada com a con-
tribuicao da primeira das reagoes listadas, que envolve apenas prétons e néutrons;
além de a composicao, na estrela, desses barions mais pesados ser relativamente

baixa.

Processo URCA modificado

O processo URCA modificado, por sua vez, ocorre por meio das reagoes:
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n+n — n+pte +v (4.16)

p+n — p+p+te +v (4.17)

Note que elas sao semelhantes as equacoes do processo URCA direto, com o acréscimo
de outro barion, presente no intuito de se conservar o momento. Reagoes como essas
podem ocorrer também com bérions mais pesados, mas sao muito menos intensas,
de modo que elas nao serao consideradas. As emissividades de neutrinos das duas

reagoes acima sao dadas por (NEGREIROS, 2009, p. 71):

m*\°> /m* P 1/3
o = 855107 <—”) (_P) (_e> TS, ergs em ™ 71

my my Po
(4.18)
N3 /o a 1/3
m m Pe 5
€ = 8,53 x 10* <—p> ( ") (—> TS, B, F, ergs cm ™2 s}
MUp m, - 2 9 QpPpl’p €Ig
(4.19)
1/3 1/3 1/3y2 —2/3
e 3 - MPn n
talquer, = LT b r S o=y = 176 063 (p—>
8pe' " pp Po
(4.20)

Processo de bremsstrahlung

As emissividades de neutrinos produzidos no espalhamento entre ntcleons - aqui

também nao serao levadas em conta possiveis espalhamentos entre barions mais

pesados - sdao dadas por (NEGREIROS, 2009, p. 71):

_— 1/3

€BRnn = 7,33 x 10" ( “) (p—”> Tg ergs em > 57! (4.21)
mpy Lo
m* 4 1/3

€Brpp = 1,70 x 10" (—p) (—p) T ergs cm ™3 571 (4.22)
my Po

* o0k \ 2 1/3
m,m
P 3,14><1020( n p) (%) TSergsem st (4.23)
0
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Regiao da matéria de quarks desconfinados

Essa regiao s6 esta presente nas estrelas hibridas e compoe o niicleo dessas estrelas. Os
mecanismos que geram neutrinos sao os mesmos da secao anterior, mas agora envolvendo

reacoes entre quarks. A emissividade de neutrinos para essa regiao é dada por:

€y = €QDU T €QMU T €QBR (4.24)

e Processo URCA direto

As reagoes do processo URCA direto da matéria de quarks sao as seguintes:

d = ut+e +v (4.25)

u+e — d+v (4.26)

A emissividade de tais processos é dada por (IWAMOTO, 1982):

eopu = 8,8 x 10%a, (&> Y3TS ergs cm™3 571 (4.27)
Po

Onde a, é a constante de acoplamento forte.

e Processo URCA modificado

Assim como anteriormente, as reagoes do processo URCA modificado serao seme-
lhantes as do processo direto com a diferenca de que ha um quark a mais:
d+q—u+qte +v (4.28)

A emissividade desse tipo de processo é dada por (IWAMOTO, 1982):

exou = 2,83 x 102 (&) T3 ergs cm ™2 s+ (4.29)
Po

e Quark bremsstrahlung

A emissividade de neutrinos devida ao espalhamento entre quarks é dada por (IWA-

MOTO, 1982):
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copr = 2,98 x 10" (@> TS ergs cm ™ 57! (4.30)

Lo
Crosta

Os mecanismos na crosta da estrela responsaveis pela emissao de neutrinos sao o brems-
strahlung dos elétrons, a aniquilagao de pares elétron-pésitron e o decaimento de plasmon.
A emissividade de neutrinos na regiao da crosta sera, pois, a soma da emissividade gerada

por cada um desses mecanismos:

€, = €BR + €pair + €pi (4.31)

e Bremsstrahlung dos elétrons

O espalhamento dos elétrons devido aos ions pesados presentes na crosta termina
por produzir neutrinos que escapam da estrela. A emissividade desses neutrinos

gerada por esse mecanismo é dada por (KAMINKER et al, 1999):

epr = 10" ergsem ? st (4.32)

onde x = 11,204 + 7,3047 + 0,2976r — 0,377 + 0,18877

—0,103r2 + 0,054772r — 6,771n(1 + 0,228¢/¢o) (4.33)

Acima 7 =logTs, r = Inpis e ¢g = 2,8 x 10! g cm 3 ¢ a densidade nuclear padrao.

e Aniquilacao elétron-pésitron

A emissividade de neutrinos produzidos pela aniquilacao de pares elétron-pésitron
é dada por uma complexa expressao que pode ser encontrada na seguinte referéncia
(YAKOVLEV, 2001). Aqui serd apenas tomado a sua ordem de grandeza (NE-
GREIROS, 2009, p. 72):

€pair < 10% ergs cm ™3 57! (4.34)

e Decaimento dos plasmons
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Os plasmons, que nada mais sao do que os quanta de energia dos niveis de oscilagao
do plasma formado na crosta das estrelas de néutrons, podem sofrer decaimento pro-
duzindo também neutrinos. A emissividade desses neutrinos para esse mecanismo é

expressa por (YAKOVLEV, 2001):

cz [T\’
Qc% - (F) (16,239 + 4,604 f7°)e (4.35)
Onde,
G2 /mec\?
Q.=—F (mhc) ~ 1,023 x 102 g cm ™ (4.36)

¢ a emissividade de neutrinos por meio do efeito Compton com elétrons; Gr é a
constante de Fermi da interagao fraca; T, = m.c?/kp ~ 5,93 x 10°K é a temperatura

relativistica do elétron; e

42 *
Meope _ Fry/Aome g (4.37)

kgT kT

fr=

é o parametro do elétron do plasma.

Uma vez determinadas as emissividades de neutrinos, resta saber o calor especifico e

a condutividade térmica de cada uma das regioes que compoe a estrela.

4.1.2 Calor especifico e condutividade térmica

Regiao hadroénica

O calor especifico da regiao feita de hadrons pode ser escrita como sendo a soma do

calor especifico devido aos barions e do devido aos léptons:

vhadromca Z Cvl + Z va (438)

Na equacao acima [ e b se referem aos léptons e aos barions respectivamente. Para os

léptons, tem-se (NEGREIROS, 2009, p. 73):

K% /7
Cvl 3h3T ml kzkﬂ (439)
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Ja para os barions (NEGREIROS, 2009, p. 73):

K3
Nessas equagoes K ¢ a constante de Boltzmann, kf; e ks, sao o momento de Fermi
do lépton e do bérion respectivamente e m; a massa efetiva do barion.

A condutividade térmica por sua vez dos elétrons e dos néutrons nessa regiao hadronica

é dada por (FLOWERS; ITOH, 1981):

Rhadrénica = 1023614178_1 €rg Cm_l S_l K_l (441)

onde €14 = ¢/10™ e Ty = T/108.

Regiao de quarks desconfinados

O calor especifico no niucleo das estrelas hibridas é devido aos elétrons e aos quarks.
A contribuigao dos elétrons é dada pela mesma expressao (4.39). Ja a dos quarks é dada

por (IWAMOTO, 1982):

Yé 2/3
C, = 0,6 x 10% (ﬁ) Ty erg cm ™2 K™! (4.42)
Po

A condutividade térmica para a matéria de quarks é dada por (HAENSEL, 1991):

“1/2
Kquark = 3,4 % 10% Je 712 erg em™! s K (4.43)
0,2 Po

Y

Crosta

Como ja mencionado anteriormente, a crosta da estrela consiste de elétrons e néutrons
livres em meio a uma rede cristalina de ions pesados. Logo o calor especifico da crosta é

dado pela soma da contribuicao de cada um desses tipos de particulas:

Cvcrosta = Cve + Cvn + Cvi (444)

Novamente o calor especifico devido ao elétron serd dado pela mesma expressao (4.39),
o devido ao néutron pela equacao (4.40), e o calor especifico devido aos fons dependerd de

propriedades tais como o momento de Fermi, o niimero de massa A, e do niimero atomico
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Z do respectivo ion.
A condutividade térmica na crosta oriunda do espalhamento de elétrons e néutrons

com os fons é dada por (POTEKHIN et al, 1999):

T KETp.
Rerosta = = F7——5
' 3v/mi + kv,

Onde v, depende das propriedades do ion para uma dada densidade.

(4.45)

4.2 Superfluidez e supercondutividade na estrela de
néutrons

Uma das principais hipéteses deste trabalho é de que parte da matéria que constitui
a estrela de néutrons sofre uma transicao de fase, passando a ter um comportamento de
um superfluido ou de um supercondutor.

Para a matéria composta de hadrons, serd suposto que apenas o néutron e o préton
possam formar pares, dando origem a uma matéria superfluida, no caso dos néutrons
por nao possuirem carga elétrica, e a uma matéria supercondutora, no caso dos protons
por serem eletricamente carregados. Nem todos os tipos de pares entre as particulas que
formam a estrela de néutrons sao estaveis, ou seja, possuem interagoes atrativas entre
os membros do par. Por isso os unicos pares a serem considerados serao de néutrons
singletos, néutrons tripletos e protons singletos.

Ja para a matéria feita de quarks desconfinados, presente no nicleo das estrelas
hibridas, assume-se que a mesma sofre uma transicao para uma fase com padrao supercon-
dutor conhecido como color-flavor-locked (cfl). Nesta fase, todas as particulas, com suas
cores e sabores, formam pares de cooper (ALFORD, 2001; RAJAGOPAL; WILCZEK,
2000; ALFORD et al, 2001; RAJAGOPAL; WILCZEK, 2001).

O tipo de fase - normal ou superfluida - da matéria dentro das estrelas de néutrons
dependera de duas grandezas intensivas: sua temperatura e sua densidade barionica, de
modo que a temperatura critica sera funcao da densidade barionica. Evidentemente, para
cada tipo de estado - neéutron singleto, néutron tripleto e préton singleto - havera uma
relacao prépria entre a sua temperatura critica e a densidade. As expressoes matematicas

que fornecem estas relacoes possuem uma origem semi-empirica, isto é, nao advém de uma
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deduc¢ao mais fundamental e seus parametros sao ajustaveis, com os resultados implicados
confrontados posteriormente com os dados experimentais. Sao elas (HO et al, 2015, e

referéncias nela):

e Néutron singleto

(kns(pb) - k0n5)2 % (ans - kns(pb))2

TC’VZS p T ns X 4‘46
( b) ’ (kns(pb) - kOns)Q + klis (k:Zns - kns(pb))Z + kSis ( )
e Neutron tripleto
— 2 _ 2
Tcnt(pb) - TOnt X k ((knt)(pb)k k)gni k 2 X (k2nt knt(gb)) P) (447)
- NMOn nt nt — n n
(Bt (po Ont 1 (K2nt — Knt(p0))? + kape
e Préton singleto
kps — kops)? ko,s — kps 2
Teps(pp) = Tops X pelpr) = Rop)”_ (Rape — Foeln)) (4.48)

(kps(pb) - k0p3)2 + klzz)s (k2ps - kps(pb))2 + k312)s

Nessas ultimas equagoes, T.(pp) e k(pp) sdo respectivamente a temperatura critica e o
momento de Fermi do determinado tipo de par, ambas func¢oes da densidade de ntimero
barionico p,. As constantes Tg, ko, ki, k2, k3 de cada tipo de par sao os ja mencionados
parametros ajustaveis.

Haverd também uma relacao para a temperatura critica da matéria de quarks, abaixo
da qual ela sofre transigdo para a fase cfi. Todavia, ela serd bem mais simples (kg é a
constante de Boltzmann):

0,4A

chfl - ]{;— (449)
B

Nesta equacao (4.49), A é o gap de energia que possui um valor constante.

Ultimo ponto a ser posto acerca da existéncia de superfluidez na matéria que compoe
a estrela de néutrons é de que ela interferird tanto na evolucao térmica como na evolucao
da rotacao da estrela. A influéncia sobre esta tultima serd abordada na proxima secao e, de
fato, constitui a segunda principal hipétese deste trabalho. Por hora, atém-se a evolucao

térmica.
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A superfluidez exerce influéncia sobre os mecanismos que liberam neutrinos, descritos
anteriormente, de maneira que ameniza a emissividade de neutrinos desses processos.
Outra grandeza alterada devido a superfluidez é a contribui¢ao da matéria que se encontra
nessa fase superfluida para o calor especifico. A condutividade térmica, porém, mantem-
se inalterada. Deste modo, a evolucao térmica da estrela de néutrons termina por ser
diferente do que seria caso nao houvesse a presenca de matéria superfluida dentro dessa
estrela.

De modo a nao se tumultuar muito o texto, as correcoes as emissividades dos diver-
sos processos, e ao calor especifico das diferentes regides devido a presenca de matéria

superfluida estao postas no apéndice C desta obra.

4.2.1 Modelos adotados
Superfluidez do néutron

Valores adotados para os parametros das equagoes (4.46) e (4.47):

Tons = 1,02-10°K (4.50)
Ty = 6,4614-10°K (4.51)
kons = 1,3 (4.52)
ki, = 06 (4.53)
kops = 1,7 (4.54)
k3ns = 0,1 (4.55)
kone = 1,638 (4.56)
ki, = 0,58818 (4.57)
kone = 1,9285 (4.58)
ks, = 0,714725 (4.59)

Supercondutividade do préton

Foram supostos trés diferentes cenarios para a ocorréncia da supercondutividade do

proton singlete, chamados de cendrios raso, médio e fundo. A diferenca entre eles estd
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no limite maximo para a densidade, para uma dada temperatura, em que ainda ha a
presenca de matéria supercondutora; no cenario fundo esse limite maximo serd maior
que o do cenario raso. Como a densidade é cada vez maior em regioes mais profundas
da estrela de néutrons, no cenério fundo a fase supercondutora dos prétons conseguird
adentrar mais profundamente do que no cenario raso, dai esses nomes.

Parametros adotados para a equagao (4.48):

e Cenério fundo

Tops = 1,7-10°K (4.60)
kops = 0,54 (4.61)
kips = 14,952 (4.62)
kaps = 1,56 (4.63)
ksps = 0,55895 (4.64)
e Cenario médio
Tops = 1,7-10“K (4.65)
kops = 0,54 (4.66)
kips = 14,952 (4.67)
kaps = 1,3455 (4.68)
ksps = 0,301833 (4.69)

e (Cenario raso
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Tops = 1,7-10“K (4.70)
kops = 10,5625 (4.71)
kips = 14,952 (4.72)
kaps = 1,014 (4.73)
k3,s = 0,055895 (4.74)
Superfluidez dos quarks
A =10MeV (4.75)

A seguir os graficos que mostram a temperatura critica para a transicao a fase su-
perfluida/supercondutora das particulas j& citadas tanto para a estrela de hddrons como
para a estrela hibrida de maior massa com as quais se trabalha nesta dissertacao. A
temperatura critica para a superfluidez da matéria de quarks é, de acordo com (4.75) e

(4.49)
Teepr = 4,642 - 10K

Temperatura Critica Temperatura Critica
versus Densidade Bari6nica na Estrela Hadrénica 10 versus Densidade Baridnica na Estrela Hibrida
T T T 10 T
1019
3 3
= =
8 N 108 Nucleo de matéria
= = de quarks
= =
o 108 (=] supercondutores
] ©
= 2 61
o © 10
[0 néutron singlete @ néutron singlete
g' néutron triplete E— néutron triplete
@ 106 proton singlete fundo | o] proton singlete fundo
—= préton singlete médio ~ 104 préton singlete médio
préton singlete raso proton singlete raso
1 2 3 4 0.5 1 1.5 2
r|/nD n/n b
(a) Estrela de hddrons (b) Estrela hibrida

Figura 4.1: Temperatura critica em fungao da densidade baridnica para os pares de

néutrons singletos e tripletos e também para os de prétons singletos em cada um dos
trés supostos cenérios.
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4.3 Resultados do resfriamento para cada modelo de
estrela

Para cada uma das duas equacgoes de estado apresentadas na figura 3.1, cada qual
representando um modelo de estrela adotado (hadrénica e hibrida), calcula-se as equagoes
de balanco e de transporte de energia (4.1) e (4.2). Esse célculo deve ser feito juntamente
com as expressoes para as emissividades de neutrinos, para o calor especifico e para a
condutividade térmica apresentadas ao longo deste capitulo, expressoes essas tomadas
de acordo com a regido da estrela (crosta, matéria de hadrons, ou matéria de quarks
desconfinados). Deve-se igualmente considerar as condi¢oes de contorno (4.3) e (4.4),
que estabelecem a auséncia de luminosidade na posi¢ao central (r = 0) e a temperatura
superficial da estrela, igual a temperatura da atmosfera. Tal atmosfera é descrita pelo
modelo de Potekhin et al (1997). Obtém-se desse modo a evolugao e o perfil térmico
de cada modelo de estrela. Registra-se também, ao longo desse célculo, as regioes da
estrela que possuem uma temperatura abaixo da temperatura critica (ver figuras (4.1(a))
e (4.1(b))) seja dos pares de néutrons singletos, de néutrons tripletos, de prétons singletos,
ou de quarks da fase cfi, isto é, registra-se as regioes da estrela de néutrons que sofreram

transicao de uma fase normal para uma fase superfluida.

Estrela de hadrons com massa de 1,74M,

A seguir os resultados obtidos para a evolucao da temperatura e das regioes superflui-
das para o modelo de estrela de hadrons em cada um dos trés cenarios de superfluidez do

préton singleto.
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Evolugao Térmica da Estrela de Hadrons Evolugao das Regides Superfluidas
' ' ' Siipartics (fndo) dentro da Estrela no Cenario Raso
Ncleo (fundo) ' ' '
10" Superficie (médio) 12 -
\ = = = Nucleo (médio) E e
X e |E Superficie (raso) = 10 S el
© ™ —-=-=Nicleo (raso) ;_: =l | |-
5 .48 - L
-E 10 i
] = 6l
% """" e —— g = = =Raio minimo do ns
] (= Raio maximo do ns
=08 ‘-g 4| = = =Raio minimo do nt
a Raio maximo do nt
2 [ |= = =Raio minimo do ps
Raio maximo do ps
10° : i ‘ 0
10710 10° 10" 10° 1010 10 10° 10°
Idade da estrela (anos) Idade da estrela (anos)
(a) Evolugédo do resfriamento (b) Evolucao das regides superfluidas para cada tipo
de par no cenério raso.
Evolugao das Regides Superfluidas Evolugao das Regides Superfluidas
dentro da Estrela no Cenario Médio 4 dentro da Estrela no Cenario Fundo
12 I I ‘ ‘ | = = = Raio minimo do ns I
Raio maximo do ns
’é‘ RO ’é“ = = = Raio minimo do nt < —
~ L i e Raio maximo do nt e ——
i g — 10 H = = = Raio minimo do ps (.
.g 8 = .g Raio maximo do ps s
o =S o o
0 B T el s & T
o = = = Raio minimo do ns 5} i
‘% 4 Raio maximo do ns ‘g':u 51 S
® - = =Raio minimo do nt B ~.
0O Raio maximo do nt (=] o
2} | = = =Raio minimo do ps ] e,
Raio maximo do ps . ——|
0 : . ~ : 0
10719 1071 10° 10° 10° 107° 10°
ldade da estrela (anos) Idade da estrela (anos)

(c) Evolugao das regides superfluidas para cada tipo (d) Evolucao das regides superfluidas para cada tipo
de par no cenario médio. de par no cendrio fundo.

Figura 4.2: Resultados para a evolucao térmica da estrela de hadrons.

Estrela hibrida com massa de 1,96M,

A seguir os resultados obtidos para a evolugao da temperatura e das regioes super-
fluidas para o modelo de estrela hibrida em cada um dos trés cendrios de superfluidez do

préton singleto.
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Evolugao das Regioes Superfluidas
dentro da Estrela no Cenario Raso
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12 12
g 10 E 101
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(c¢) Evolugao das regides superfluidas para cada tipo (d) Evolugao das regides superfluidas para cada tipo
de par no cenario médio. de par no cendrio fundo.

Figura 4.3: Resultados para a evolucao térmica da estrela hibrida.



Capitulo 5

Evolucao da Rotacao da Estrela de

Neéutrons

A resolugao das equagoes de estrutura (2.39) e (2.40) nao prové qualquer dinamica
da rotagao da estrela, posto que a mesma fora modelada como sendo um corpo estatico,
de simetria esférica e desprovido de campo magnético. Como ja mencionado no inicio
do capitulo anterior, a evolugao da rotacao é considerada apds o calculo da estrutura,
acreditando-se que ela nao interfere no perfil estrutural da estrela, bem como na métrica

do espago-tempo. Tal evolugao é, pois, posta a mao a posteriori.

5.1 Modelo canonico

O modelo canonico para a evolugao da rotacao de uma estrela de néutrons consiste no
fato de que parte da energia irradiada pela estrela na forma de ondas eletromagnéticas,
estas por sua vez observadas diretamente nos pulsares e indiretamente no seu efeito sobre
a nebulosa remanescente da supernova, advém da irradiacao de dipolo magnético girante,
causada pela nao coincidéncia do eixo magnético da estrela com o seu eixo de rotacao.
A grosso modo, esta nao coincidéncia faz com que o campo magnético da estrela exerca
um torque sobre a mesma, desacelerando-a. Em suma, o modelo canonico estabelece que
a energia de rotacao da estrela é convertida em energia eletromagnética via irradiacao de
dipolo magnético girante.

Seja I a energia de rotagao da estrela:

66
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1
E = 5192 (5.1)

onde I é o momento de inércia da estrela e ) a sua frequéncia de rotacao.

Pela lei da conservacao de energia, a variacao de energia rotacional com o tempo sera
igual a poténcia irradiada pelo dipolo magnético girante (JACKSON, 1998). Matemati-
camente, tem-se que:

dE 2

== Py, = 5321’%69”+1 sen? o (5.2)

onde B é o campo magnético na superficie, R o raio da estrela, a o angulo entre o
eixo de rotacao e o eixo magnético, e n = 3 ¢é o braking index.
O momento de inércia é tomado como sendo constante de modo que a equagao (5.2)

pode ser trabalhada da seguinte forma:

dE d (1 2
—— = = <§[QQ> = §BQRGQ"+1 sen® o (5.3)
. 2
10O = gBQRGQ"+1 sen? o (54)
. 2 B2RS
O — _g IR Or Sen2 a (55)

Obtém-se, assim, a seguinte equacao diferencial que regera a evolucao da frequéncia
de rotacao da estrela:
dQ)(t)

= kO™ k
dt ’

2 B?RS
=377 sen” o (5.6)

A partir da diferenciacao desta tltima equagao, é possivel escrever o braking index em

termos da frequéncia de rotacao e de suas duas primeiras derivadas:
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% _ %(—mn) (5.7)
Q = —nkQ" 0 (5.8)
Q = n_I;QnQ (5.9)
Q = n%Q (5.10)
n = %—? (5.11)

Por meio de (5.11) é possivel medir o valor do braking index de uma estrela de néutrons
uma vez medidas a frequéncia de rotacao e suas duas primeiras derivadas. Caso a irra-
diacao dipolar fosse o mecanismo dominante na frenagem da estrela tal valor deveria ser
muito proximo de trés. A titulo de exemplificacao, se fosse a irradiagao de ondas gravi-
tacionais o principal mecanismo nesse processo de desaceleragao, o valor para n ficaria
préximo de cinco. Sendo assim, caso ambos os tltimos processos ocorrecem, o braking
index teria um valor entre trés e cinco. Para a surpresa geral, a maioria esmagadora
dos braking indices medidos sao menores do que trés, sendo alguns até mesmo negativos.
Esta é justamente a problemadtica apresentada no capitulo introdutério. A tabela (5.1)
mostra os dados observacionais de alguns pulsares jovens, isto é, com idade com ordem

de grandeza de até 10* anos.

Nome Remanescente Periodo  Derivada Idade Braking Idade
do de (s) do periodo  Caracteristica  Indez (anos)
Pulsar Supernova (ss71) (anos)
B0531+21 Crab 0,0331 4231071 1240 2,51(1) 958
J0537-6910 N157B 0,0161 5,18-10 4930 —1,5(1)  2000+3900
B0540-69 0540-69.3 0,0505 4,79-10713 1670 2,140(9) 1000755
B0833-45 Vela 0,0893 1,25-1013 11300 1,4(2) 1100072009
J1119-6127  G292.2-0.5 0,408  4,02-10712 1610 2,684(2) 71007500,
B1509-58  G320.4-1.2 0,151  1,54-10712 1550 2,839(3) < 21000
J1846-0258  Kesteven 75 0,325 7,08 10712 729 2,65(1) 100033,
J1734-3333  (G354.8-0.8 1,17 22810712 8120 0,9(2) > 1300

Fonte: Ho; Anderssom, Rotational evolution of young pulsars due to superfluid decoupling.

Tabela 5.1: Dados experimentais de alguns pulsares.

Na tabela (5.1) estao listados também os valores medidos para a idade caracteristica

dos pulsares. Ela é mais uma grandeza, assim como o braking index, que permite testar o
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modelo canonico, de modo que quanto mais préximo ela estiver do valor real da idade do
pulsar, também listado na 1ltima coluna, melhor esse modelo descreve o pulsar. Obtém-
se uma expressao para a idade caracteristica em termos da quantidades observaveis, o
periodo e sua derivada, ou equivalentemente a frequéncia de rotagao e a sua derivada,
integrando-se a equacdo (5.6) desde t = 0 (nascimento da estrela) até um instante de

tempo t tomado como sendo a idade atual da estrela. O resultado é:

=g - ()| 512

No entanto, esta nao ¢é ainda a idade caracteristica. Note que para um certo instante

de tempo, o valor de 2 serd bem menor que o ser valor inicial £2(0), uma vez que a rotagao
diminui progressivamente. Considera-se entao o limite no qual a razao entre essas duas
grandezas vai a zero, de modo que a equagao (5.12) toma a seguinte forma:

1 Q 1Q 1P

_ N2 _f 1
n—-10 20 2p (5.13)

Esta é a expressao da idade caracteristica 7 em termos do periodo P, e de sua derivada
P. Voltando & tabela (5.1), percebe-se que mesmo a idade caracteristica se distancia do
valor real da idade da estrela, revelando a incompleteza do modelo canonico.

Varios modelos alternativos foram entao propostos no intuito de se explicar as di-
vergéncias encontradas para os braking indices e idades caracteristicas dos diversos pul-

sares. Alguns deles sao:

e Radiacao eletromagnética multipolar (n > 5) (MUSLIMOV; PAGE, 1996)
e Radiagao gravitacional quadripolar (n = 5) (MUSLIMOV; PAGE, 1996)
e Decaimento do campo magnético (n > 3) (MUSLIMOV; PAGE, 1996)

e Deformacao radial das linhas de campo magnético (1 < n < 3) (MUSLIMOV;
PAGE, 1996)

e Ventos relativisticos (n < 3) (MUSLIMOV; PAGE, 1996)
e Velocidade transversal do pulsar (n < 3) (MUSLIMOV; PAGE, 1996)

e Intensa emissao de neutrinos no perfodo inicial da evolugao do pulsar (n < 0)

(ALPAR; OEGELMAN;, 1990)
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e Movimento de placas tectonicas na crosta do pulsar (n > 3 oun < 3) (RUDERMAN,
1991)

e Crescimento do campo magnético devido a instabilidades termomagnéticas na crosta

da estrela (n < 3)(BLANDFORD; ROMANI, 1988)

e Crescimento intenso de um campo magnético - submergido na crosta da estrela de
néutrons em sua fase hipercritica de acre¢ao - que vem a emergir via difusao 6hmica
(n < 3) (MUSLIMOV; PAGE, 1996; BERNAL et al, 2010; BERNAL et al, 2013;
VIGANO; Pons, 2012)

e Mudanga no momento de inércia (n < 3) (WEBER, 1999; GLENDENNING, 2003;
Ho; ANDERSSON, 2012)

Adotou-se neste trabalho o modelo segundo o qual o momento de inéricia sofre uma

evolucao, portanto nao permanecendo constante como supoe o canonico.

5.2 Rotacao com variacao do momento de inérica

O modelo que descreve a evolugao da rotagao da estrela de néutrons neste trabalho é
o proposto por Ho & Anderson (2012). Tal modelo ainda considera que a frenagem da
rotacao da estrela é por causa da irradiacao eletromagnética de um dipolo girante. Como
dito anteriormente, a falta de coincidéncia do eixo magnético com o eixo de rotacao, faz
com que o campo magnético exerca um torque sobre a estrela, diminuindo, pois, seu
momento angular.

A real diferenca entre o modelo canonico e o modelo de Ho & Anderson é de que, em
primeiro lugar, havera uma regiao interna da estrela de néutrons que sofrera uma transicao
de uma fase normal para uma fase superfluida a medida que ocorre o resfriamento da
estrela por meio de sua evolugao térmica descrita no capitulo 4. Em segundo lugar, ele
assume que tal regiao de matéria superfluida, uma vez presente, se desacoplara da regiao
de matéria normal. Por desacoplamento entre essas duas regioes, entende-se que cada
uma delas terd uma velocidade de rotacao especifica e que cada uma delas possuira uma
evolucao rotacional distinta apesar de uma interferir na outra.

Tem-se, abaixo, as equagoes que dao a evolucao do momento angular da regiao de

matéria normal L = IQ) e a do momento angular da de matéria superfluida Lgr = Isp$2sp:
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d

%(IQ) = _ﬂQ?)_Tpin_Tf (514)
d
%(ISFQSF) = Tpm—l—Tf (515)

onde o termo —B3Q3, conforme Pacini (1968) e Gunn & Ostriker (1969), corresponde ao
torque exercido pela irradiagao dipolar, com 3 ~ B*R%/6¢* (B sendo o campo magnético
na superficie da estrela e R o raio estelar); 7,;, € 75 sdo eventuais torques provenientes de
pinning dos vértices (LINK, 2003) e do atrito (ALPAR et al, 1984) respectivamente.

De acordo com Ho & Anderson, essas ultimas equacoes possuem trés limites. O
primeiro é quando se considera que o torque exercido devido a friccao entre essas duas
regides ¢ intenso o suficiente para que a diferenca entre as velocidades de rotacao se anule
rapidamente em comparacao com a acao do torque devido a irradiacao dipolar e com o
torque devido ao pinning dos vortices, tomado como sendo desprezivel. As velocidades
sao portanto iguais em todo instante de tempo, isto ¢, as duas regioes voltam a estar
acopladas. Esse limite é, na verdade, o retorno ao modelo canonico e preve um braking
index igual a 3 para toda evolugao rotacional da estrela.

O segundo limite é quando tanto o torque devido ao pinning dos vértices, como o
devido a friccao sao despreziveis. Ainda conforme Ho & Anderson, esse limite prevé um
braking index superior a 3, em contraste com o que é observado na natureza.

O terceiro limite, o qual sera tratado neste trabalho, é quando o pinning dos voértices
é significativamente forte, exercido possivelmente por meio de interagoes entre os tubos
causados pela supercondutividade dos protons ou quarks, tubos pelos quais passam as
linhas de fluxo do campo magnético e os vértices presentes na matéria superfluida. Como
a distribuicao espacial desses vortices de matéria superfluida é o que caracteriza o que se
chamou de velocidade de rotacdo da matéria superfluida Qgp, € 0 pinning intenso faria
com que essa distribuicao permanecesse constante, assume-se nesta obra que Q sr ~ 0,
ou seja, a rotacao da matéria superfluida é tomada como sendo constante no tempo.
Com isto, as equagoes (5.15) podem ser combinadas resultando na equagao diferencial
que determinara a evolucao da frequéncia de rotacao da matéria normal. A seguir estd
essa equacdo, para cuja derivacao usou-se também que Igr = —I j4 que o momento de

inércia total nao muda:
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dQ(t) — (Qsr — 1)) dI(t)
dt I(t) a

(1)
1(t)

(5.16)

Como, ao longo do resfriamento da estrela a matéria normal sofre progressivamente
transicao para a fase superfluida, maior serd a regiao de matéria superfluida no interior
da estrela e, por conseguinte, menor serd a regiao de matéria normal. Logo, o momento
de inércia da matéria normal I(¢) diminuird com o tempo. Isso ocorre durante todo o
intervalo em que o resfriamento propicia essa transicao. Depois de uma certa idade, que
depende dos diagramas de fases (4.1) e do quao avangado estd o resfriamento, tal transigao
deixa de ocorrer, ou ocorre a uma taxa despresivel, e a regiao de matéria normal nao mais
diminui, fazendo com que o momento de inércia devido a matéria normal volte a ficar
constante.

O momento de inércia da matéria superfluida, para um dado instante de tempo, é

calculado por meio da seguinte expressao (GLENDENNING, 2000):

8 Tmaz(t)
Isp(t) = g/o EYz—i_f]\f((pr‘*e”mdr (5.17)

r

—

Os termos €(r), p(r), M(r) e e’") sdo respectivamente a densidade de energia e a
pressao da matéria que compoe a estrela na posicao radial r, a massa gravitacional da
estrela contida desde o centro até essa mesma posicao radial r, e uma das duas fungoes
métricas utilizadas na equagdo do tempo préprio (2.36) para o calculo das equagoes de
estrutura. Por fim, 7,,,.(t) é o valor do raio mais externo da regiao de matéria supefluida,
onde comeca a matéria normal se estendendo até a superficie. Este raio maximo é dado
nos graficos (4.2) para a estrela de hadrons, e (4.3) para a hibrida. Note que, a despeito de
haver um raio minimo, mais interno na estrela, que também separa a matéria normal, que
vem desde o centro, da matéria superfluida que comega nesse raio minimo, a integragao
em (5.17) vai do centro (r = 0) até o raio maximo da matéria superfluida, ignorando a
eventual possibilidade de ainda haver matéria normal no nticleo da estrela. Na verdade,
a equacao (5.17) nao estd calculando o momento de inércia devido apenas a regiao de
matéria superfluida, mais sim devido a toda regiao interna a camada mais externa de
matéria superfluida. Nao obstante, continua-se rotulando este momento como sendo da
matéria superfluida.

Essa eventual regiao interna de matéria normal nao é discriminada numa equacgao
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particular nas equagdes do momento angular (5.15), mas estd de fato incorporada na
equacao que diz respeito a matéria superfluida, ou seja, assim como no caso do momento
de inércia, o que se chamou de momento angular da matéria superfluida em (5.15) é na
realidade, o momento angular de toda matéria interna a camada mais externa de matéria
superfluida; em outras palavras, neste trabalho supoe-se a nao ocorréncia do desacopla-
mento entre a matéria normal do nticleo da estrela e a matéria superfluida acima desta,
mas apenas entre toda essa regiao interna a camada mais externa de matéria superfluida
e a matéria normal localizada proxima a superficie da estrela. Isto nada mais é do que
uma simplificacao, para que nao aparecessem neste momento mais parametros e grande-
zas tais como: a velocidade angular dessa matéria normal mais interna; a distribuicao do
campo magnético no interior dessa matéria e o torque que esse campo talvez exerca sobre
a rotacao dessa regiao, etc.

O momento de inércia I da matéria normal é simplesmente a diferenca entre o momento
de inércia total da estrela (calculado também a partir de (5.17) sé que com r variando

entre 0 e o raio da estrela) e o momento da matéria superfluida:

I(t) = Lt — Isr(t) (5.18)

Da mesma forma que na segao anterior derivou-se a equacao (5.6) a fim de se encontrar
uma expressao para o braking indez, deriva-se a equagao (5.16) (n = 3 é o braking index

no cenério candnico):
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: QI I I?
Q@ = ——7+Qsr D7~ Qsr — Q)5 +
Q[ pan I/ por
() () 519
.l i 2
Q = —T‘F(QSF_Q)j_(QSF_Q)ﬁ"‘
Q. I 1. I
Ol i P
02 Qr IO I?
—HIE - n(QSF - Q)m - T + (QSF - Q)ﬁ (521)
. 02 (Qsr—Q) 1 I. I
O = ns (1_T7 — 2704 (Qr — Q)7 (5.22)

Multiplicando a equacdo (5.22) por Q/Q?, obtém-se a evolucio do braking index apa-
rente da estrela, isto é, o valor do braking index quando este é calculado por meio de

(5.11), a partir da medigao da frequéncia de rotagao e de suas duas primeiras derivadas:

LY (1 _ Qsr =) @) - 2£Q L @sr =) 59—2 (5.23)
Q I IQ Q 2

Assim, caso este modelo descreva bem a evolucao da rotacao dos pulsares, a evolucao

do braking index aparente n(t) ird evoluir tal como em (5.23), podendo ter valores di-

ferentes do canonico. Note que quando o momento de inércia torna a ficar constante, e

portanto as suas duas primeiras derivadas sao identicamente nulas, a evolugao retorna ao

caso canonico, como é esperado para estrelas muito velhas:

n(t) =n=3 (5.24)
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5.3 Resultados

Nesta se¢ao encontram-se os resultados obtidos para a evolugao da rotacao de uma
estrela de hadrons e para a de uma estrela hibrida, calculadas de acordo com as equagoes
(5.16), quando o momento de inércia I(t) varia conforme a mudanga de Isg(t) que ocorre,
por sua vez, com as mudancas do raio méximo da regiao de matéria superfluida 7, (%),
regiao essa que se altera conforme a evolucao térmica da estrela ao longo do tempo. E
importante notar que a equagao (5.16) possui dois parametros livres, Qg € [ que estd
relacionado ao campo magnético na superficie da estrela. Assim, foram calculados varios
resultados tomando-se diferentes valores tanto para 2gr quanto para o campo magnético,
contrastados com as medigoes experimentais da tabela (5.1). Os valores encontrados
nas legendas dos graficos com dimensao em hertz sao justamente os diferentes valores
assumidos para (lgrp. Cada grafico dum mesmo tipo refere-se a um campo magnético
superficial distinto.

As curvas descontinuas de mesma cor presentes em alguns resultados se devem nao por
a evolucao de uma determinada grandeza ser descontinua, mas tao somente pelo uso de
escalas logaritmicas, fazendo com que os valores negativos da grandeza envolvida sejam
omitidos. Nos graficos do periodo versus primeira derivada do periodo indica-se o sentido
da evolucao temporal dessas curvas. Nos demais tipos de graficos, nos quais se mostra a
evolucao temporal de uma certa grandeza, fica, pois, subentendido que a parte omitida

dessa evolugao se deve a valores negativos.



5.3.1 Estrela de hadrons com massa de 1,74M,

Cenario fundo

e Momento de inércia da matéria normal e suas derivadas versus idade da estrela
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Figura 5.1: Evolugao do momento de inércia da matéria normal no cendario fundo.
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e Perfodo de rotacao versus derivada do perfodo!

Relagao entre o Periodo e a sua Derivada = i .
Relacao entre o Periodo e a sua Derivada

para um campo Magnetico B = 1.3-10"%G

para um campo Magnético B = 5.0-10"%G
G ok : : . v ' s
— 101" o </ B0540 10°®
ICJ B150858 o
. G e s
=] ; = 57/ BoS40
T 1012 17343333 | Q ook ; X B150958
(=] o J18460258 2 :
= Folts o K > J05376910
o o = J11196127
a .. 300 Hz 3 T 17343333
g 10 m :: o w02} ‘ :nzamzss
© — 20 Hz 2 . oot
o 80 Hz a 240 Hz
10 OHz o 180 Hz
E = = = Canénico E 10714 120 Hz
o ] 60 Hz
a5 (=] - 0 Hz
10 — = = Canénico
102 107! 10° 10° 102 102 107! 10° 10° 10? 10°
Periodo (s) —-—-- Senlido da evolugdc temporal Periodo (s)
7. . 1
(a) Campo magnético de 1,3 - 1012G. (b) Campo magnético de 5,0 - 10*2G.

Relagao entre o Periodo e a sua Derivada
para um campo Magnético B = 15.10"%G

O crab
o 5/ BO0S40
<0
B 10 " Bis09sE
= > Jos376810
o J11198127
-g 17343333
= D 118460258
Q o101 4 Vela
10

Q . 300 Hz
_g J 240 Hz
e 180 Hz

— 120 Hz
=
@ 107" 60 Hz
- 0Hz
H = = = Candnico
(=]

1014 f .
102 1071 10° 10! 10? 10*
—-—-» Sentido da evolugio temporal Periodo (s)

(c) Campo magnético de 1,5 - 1013G.

Figura 5.2: Relacao entre o periodo de rotacao e a sua primeira derivada da estrela de
hadrons com massa de 1,74 massas solares ao longo da evolucao de sua rotagao para
diferentes valores do campo magnético.

INa verdade os resultados que envolvem o perfodo e/ou sua primeira derivada sao graficos do médulo
do perfodo e/ou da primeira derivada desse médulo, uma vez que nao se mede o sentido do giro da estrela,
mas somente o intervalo entre os pulsos e sua taxa de variagao.
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PERIODO vs IDADE (B = 1.3e12G)
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Figura 5.3: Evolucao do periodo de rotagao da estrela de hadrons com massa de 1,74

massas solares para diferentes valores do seu campo magnético.



e Derivada do periodo versus idade da estrela
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DERIVADA DO PERIODO vs IDADE (B = 1.5e13G)

le-07 T T

Idade da estrela (anos)

magnético de 5,0 - 10'2G.

le-08

le-09 |

le-10 [

le-11

Derivada do periodo (s/s)

le-12 |

le-13 |

le-14 L .

T T T
B0540
B150958
Crab
J05376910
111196127
J17343333
J18460258
Vela

300 Hz
240 Hz
180 Hz
120 Hz

Tradicional

11111 +111]

0.1 1

10

100

1000

10000

100000

le+06

le+07

le+08

le-11 T T T T T T 1le-02 : T T T T T T T
— B0540 +—+— B0540 +——
B150958 B150958
Crab F—¢— Crab F—%—
05376910 & le-04 | J05376910 & E
11196127 11196127
17343333 17343333
le-12 | 118460258 +e—i 118460258 +—e—i
Vela =i le-06 - Vela +—=—i B
@ 300 Hz @ 300 Hz
) 240 Hz —— ) 240 Hz ——
° 180 Hz —— o 180 Hz ——
3 120 Hz —— 8 1e-08 | 120 Hz —— ]
5 60 Hz —— 2 60 Hz ——
2 1013 | 0 Hz o 0 Hz
S Tradicional ——— S Tradicional ——
s & lel0 [ B
s 5
B 5 [ra—
o o
le-12 | E
le-14 |
le-14 | e
1le-15 L L L L L L 1e-16 L L L L L L L
0.1 10 100 1000 10000 100000 1le+06 le+07 le+08 0.1 1 10 100 1000 10000 100000 1le+06 le+07 1le+08

Idade da estrela (anos)

(c) Campo magnético de 1,5 - 10*3G.

Figura 5.4: Evolugao da derivada do periodo de rotacao da estrela de hadrons com massa
de 1,74 massas solares para diferentes valores do seu campo magnético.
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e Idade caracteristica versus idade da estrela

IDADE CARACTERISTICA vs IDADE (B = 5.0e12G)
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Figura 5.5: Evolucao da idade dipolar da estrela de hddrons com massa de 1,74 massas
solares para diferentes valores do seu campo magnético.



e Braking index versus idade da estrela
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BRAKING INDEX vs IDADE (B = 5.0e12G)

6 Vela +—+— -
_ Crab
BRAKING INDEX vs IDADE (B = 1.3e12G) BO540 ¥
. . . 5 105376910 +—5—1
J11196127
B150958
4.00 | R 4 /18460258 +—e—i
]17343333
é ° 300 Hz ——
| i € 3 . 240 Hz —
g 300 - @ 180 Hz ——
< s 8 120 Hz ——
e © 60 Hz ——
© ey Vela +—+— x 2
2 200 | Crab 17 & otz
x B0540 H—*—i £
- —T— J05376910 +—=— 21 b
‘> 100 [ i J11196127 - <
£ B150958 o
3 /17343333 +—e— 0 b
& | ]18460258 +—=—i |
0.00 300 Hz —— 1 |
240 Hz —— -
180 Hz —— —
1.00 120 Hz —— 5 |
60 Hz ——
S 0 Hz
L L 1 Il Il I\ Il
le+02 le+03 le+04 1le+05 1e+06 100 1000 10000 100000 1e+06 1e+07

Idade da estrela (anos)

(a) Campo magnético de 1,3 - 1012G.

Idade da estrela (anos)

(b) Campo magnético de 5,0 - 10*2G.

BRAKING INDEX vs IDADE (B = 1.5e13G)

5.00 T

4.00

3.00 |

2.00

Braking index aparente

-1.00

Vela
Crab
B0540
J05376910
J11196127
B150958
18460258
J17343333
300 Hz
240 Hz
180 Hz
120 Hz

60 Hz

0 Hz

[T 1

10000
Idade da estrela (anos)

100000

(c) Campo magnético de 1,5 - 10*3G.

le+06

Figura 5.6: Evolugao do braking indexr aparente da estrela de hddrons com massa de 1,74
massas solares para diferentes valores do seu campo magnético.



Cenario médio
e Momento de inércia da matéria normal e suas derivadas versus idade da estrela
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Figura 5.7: Evolucao do momento de inércia da matéria normal no cenario médio.
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e Periodo de rotagao versus derivada do periodo
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Figura 5.8: Relacao entre o periodo de rotacao e a sua primeira derivada da estrela de
hadrons com massa de 1,74 massas solares ao longo da evolucao de sua rotagao para
diferentes valores do campo magnético.
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e Periodo de rotagao versus idade da estrela
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Figura 5.9: Evolucao do periodo de rotagao da estrela de hddrons com massa de 1,74

massas solares para diferentes valores do seu campo magnético.
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Figura 5.10: Evolucao da derivada do periodo de rotagao da estrela de hadrons com massa

de 1,74 massas solares para diferentes valores do seu campo magnético.
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Figura 5.11: Evolugao da idade dipolar da estrela de hadrons com massa de 1,74 massas
solares para diferentes valores do seu campo magnético.
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Cenario raso

e Momento de inércia da matéria normal e suas derivadas versus idade da estrela
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Figura 5.12: Evolugao do momento de inércia da matéria normal no cendrio raso.
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e Periodo de rotagao versus derivada do periodo
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Figura 5.13: Relacao entre o periodo de rotacao e a sua primeira derivada da estrela
de hadrons com massa de 1,74 massas solares ao longo da evolucao de sua rotagao para
diferentes valores do campo magnético.
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Figura 5.14: Evolucao do periodo de rotagao da estrela de hadrons com massa de 1,74

massas solares para diferentes valores do seu campo magnético.
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e Derivada do periodo versus idade da estrela
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Figura 5.15: Evolucao da derivada do periodo de rotagao da estrela de hadrons com massa
de 1,74 massas solares para diferentes valores do seu campo magnético.
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e Idade caracteristica versus idade da estrela
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Figura 5.16: Evolugao da idade dipolar da estrela de hadrons com massa de 1,74 massas
solares para diferentes valores do seu campo magnético.



5.3.2 Estrela hibrida com massa de 1,96M,,

Cenario fundo
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Figura 5.17: Evolu¢ao do momento de inércia da matéria normal no cenario fundo.
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e Periodo de rotagao versus derivada do periodo
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Figura 5.18: Relacao entre o periodo de rotacao e a sua primeira derivada da estrela
hibrida com massa de 1,96 massas solares ao longo da evolucao de sua rotagao para
diferentes valores do campo magnético.
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Figura 5.19: Evolugao do periodo de rotagao da estrela hibrida com massa de 1,96 massas

solares para diferentes valores do seu campo magnético.
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Figura 5.20: Evolucao da derivada do periodo de rotacao da estrela hibrida com massa

de 1,96 massas solares para diferentes valores do seu campo magnético.
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e Braking index versus idade da estrela
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Figura 5.22: Evolugao do braking index aparente da estrela hibrida com massa de 1,96

massas solares para diferentes valores do seu campo magnético.
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Figura 5.23: Evolugao do momento de inércia da matéria normal no cenério médio

98



; ~ . ,
e Periodo de rotagao versus derivada do periodo
Relagao entre o Periodo e a sua Derivada Relagao entre o Periodo e a sua Derivada
y para um campo Magnetico B = 2.7.10"%G " para um campo Magnético B = 9.0.10"%G
107 T T T T T 107 T T T T
] ]
< & crab 2 { crab
—_ 7 BOS40 —_ 7 BOS40
L.l Bis0sss | | 0 B150958
810 > J0s376910 B el > Jos3re910
o < Jmiee1ar o " & < ez
° © 017343333 ° % v 11734339
= o J18460258 | | 2 % £ J18460258
g" 4 Vela 5 . 4 Vela
=% 300 Hz Qe * ———300 Hz
[=] 240 Hz Q ~ 240 Hz
< L — 180 Hz ° N e 180 Hz
g ) 120 Hz g N 120 Hz
60 Hz ~ 60 Hz
g 0Hz § el N 0Hz
. = = = Canénico 1 N = = = Canénico
@ 10 @ ~
[a] [a] N
N
1ot i i ; i i 1015 i i i i L
102 102 107 10° 10! 10? 10* 103 102 107 10° 10! 102 10%
Periodo (s) Periodo (s)

(a) Campo magnético de 2,7 - 1012G.

Derivada do periodo (s/s)

B
&

10-10 L

107121

(b) Campo magnético de 9,0 - 10*2G.

Relagao entre o Periodo e a sua Derivada

para um campo Magnético B = 3.0.10"%G

& crab
5/ BO0S40
B150958
[>  J05376910
< It1ee127
J17343333
D 118460258
& Vvela T
300 Hz
240 Hz
——— 180 Hz
— 120 Hz
60 Hz
0Hz
— - — Canénico

102

107!

10

99

—.—.» Sentido da evolugao temporal Periodo (s)

¢) Campo magnético de 3,0 - 1013G.
(c) g

Figura 5.24: Relacao entre o periodo de rotacao e a sua primeira derivada da estrela
hibrida com massa de 1,96 massas solares ao longo da evolucao de sua rotagao para
diferentes valores do campo magnético.
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Figura 5.25: Evolugao do periodo de rotagao da estrela hibrida com massa de 1,96 massas

solares para diferentes valores do seu campo magnético.
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e Derivada do periodo versus idade da estrela
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Figura 5.26: Evolucao da derivada do periodo de rotacao da estrela hibrida com massa

de 1,96 massas solares para diferentes valores do seu campo magnético.
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e Braking index versus idade da estrela
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Figura 5.28: Evolugao do braking index aparente da estrela hibrida com massa de 1,96

massas solares para diferentes valores do seu campo magnético.
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Cenario raso
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Figura 5.29: Evolugao do momento de inércia da matéria normal no cenério raso
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Figura 5.30: Relacao entre o periodo de rotacao e a sua primeira derivada da estrela
hibrida com massa de 1,96 massas solares ao longo da evolucao de sua rotagao para
diferentes valores do campo magnético.
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Figura 5.31: Evolugao do periodo de rotagao da estrela hibrida com massa de 1,96 massas

solares para diferentes valores do seu campo magnético.



e Derivada do periodo versus idade da estrela

le-11

DERIVADA DO PERIODO vs IDADE (B = 2.7e12G)

le-09

— " B0540
B150958

Cral
J05376910

le-12

le-13 &=

le-14 |

Derivada do periodo (s/s)

le-15 [

le-16

J11196127
J17343333
118460258

Vela

; 300 Hz
240 Hz

= 180 Hz
120 Hz

\ 60 Hz

0 Hz

adicional

107

DERIVADA DO PERIODO vs IDADE (B = 9.0e12G)

le-10

le-11 |

' " B0540
B150958

J11196127
17343333
18460258
Vela

300 Hz
240 Hz
180 Hz
120 Hz

60 Hz

[T <94

le-12

Derivada do periodo (s/s)

le-13 |

le-14

le-15

1 100

10000 le+06

Idade da estrela (anos)

(a) Campo magnético de 2,7 - 1012G.

Derivada do periodo (s/s)

——
i

rab —*—
J05376910 &
—e—

—a—

0 Hz
Tradicional

le+08 0.01

1 100

10000 le+06 le+08

Idade da estrela (anos)

(b) Campo magnético de 9,0 - 10*2G.

DERIVADA DO PERIODO vs IDADE (B = 3.0e13G)

le-07 T

T
B0540

——
B150958 <
1e-08 | Crab —*— |
- 05376910 —=—
11196127
]17343333
1e-09 | 18460258 +—e—i
Vela +—=—
300 Hz
240 Hz ——
le-10 | 180 Hz —— 7
7 120 Hz ——
[ 60 Hz ——
le-ll F 1 0 Hz E
’ Tradicional ——
le-12
le-13 |
le-l4 |
le-15 L L L L
0.01 1 100 10000 1e+06 1le+08

Idade da estrela (anos)

(c) Campo magnético de 3,0 - 10*3G.

Figura 5.32: Evolucao da derivada do periodo de rotacao da estrela hibrida com massa

de 1,96 massas solares para diferentes valores do seu campo magnético.



e Idade caracteristica versus idade da estrela
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Figura 5.33: Evolucao da idade dipolar da estrela hibrida com massa de 1,96 massas

solares para diferentes valores do seu campo magnético.



e Braking index versus idade da estrela
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Figura 5.34: Evolugao do braking index aparente da estrela hibrida com massa de 1,96

massas solares para diferentes valores do seu campo magnético.



Capitulo 6

Conclusao

Estudou-se neste trabalho a evolucao da rotagao de dois tipos de estrela de néutrons,
uma hadronica e uma hibrida. O modelo adotado na anélise dessa evolucao se distingue
do tomado como candnico, pois preve uma mudanca do momento de inércia efetivo da
estrela, ao passo que o canonico supoe que ele permanece constante ao longo da evolucao.

Isto porque tal modelo candnico preve valores para as grandezas braking indezr e
idade caracteristica dos pulsares (objetos astronoémicos identificados como sendo mani-
festagoes de estrelas de néutrons) que se desviam ligeiramente de seus valores observados.
Objetivava-se, portanto, que o modelo alternativo adotado pudesse explicar, ao menos
parcialmente, o porqué desses desvios, prevendo valores mais proximos dos medidos e
assim possiveis comportamentos para a evolucao dos pulsares.

Apds um breve estudo sobre as teorias fisicas fundamentais importantes para uma
descricao mais acurada das propriedades macroscopicas e microscopicas das estrelas de
néutrons, e depois também de uma rapida abordagem sobre o modelo que descreve a
evolucao térmica dessas estrelas, expoe-se os resultados calculados para varias proprieda-
des dos pulsares: o periodo de rotacao e sua primeira derivada; a idade caracteristica e o
braking index.

Esses resultados foram encontrados considerando-se diferentes valores para os dois
parametros livres presentes no modelo que lida com a evolugao da frequéncia de rotagao,
a saber: o valor do campo magnético superficial da estrela; e a frequéncia de rotacao da
regiao interna da estrela composta por matéria no estado superfluido e/ou supercondutor.

Os resultados encontrados para o braking index de fato mostram diferentes evolugoes,

algumas préximas umas das outras - como ¢ o caso para baixo campo magnético -, mas
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outras com algumas caracteristicas peculiares - principalmente os casos de alto campo
magnético e/ou elevada rotagao da matéria superfluida. Alguns destes tltimos casos
conseguiram prever certos resultados experimentais dentro de suas margens de erro.

As evolucoes calculadas para a idade caracteristica também seguiram comportamento
semelhante ao do braking index.

Quanto ao periodo, todos os resultados compartilharam comportamentos similares
para os primeiros dez anos de evolucao da estrela: quando comega a ocorrer a transi¢ao de
fase de matéria normal para superfluida o periodo cai significativamente, pois a frequéncia
de rotacao aumenta consideravelmente. No entanto, as evolugoes para idades entre
dez e um milhao de anos exibem um comportamento dependente do valor do campo
magnético superficial e da rotacao da matéria superfluida: quanto menor for o valor des-
ses parametros, mais eles ficam proximos do comportamento canénico; mas quando eles
sdo altos a desaceleragao da rotacao da matéria normal é muito intensa (oriunda de um
forte torque devido ao pinning dos vértices), de modo que em alguns casos a frequéncia
de rotagao chega a se anular e até mesmo de inverter de sinal, o que fisicamente signi-
fica que essas estrelas inverteram o sentido de seus giros. Plotando o periodo versus sua
primeira derivada desses tltimos casos', encontra-se um resultado que imita um aumento
expressivo do campo magnético superficial de um pulsar.

Alguns tipos de gréficos (calculados para os mesmos valores dos parametros citados)
conseguiram, como dito acima, prever alguns valores experimentais, no entanto mesmo
acertando os valores dos periodos e, as vezes, das derivadas, eles passavam fora dos pontos
experimentais para o braking index e/ou idade caracteristica. Todavia, houve um caso
em que os graficos do periodo, derivada, braking index e idade caracteristica, previram
os mesmos valores experimentais encontrados para o pulsar J1846-0258. O cenario foi
o de uma estrela de hadrons, com massa de 1,7M;, e raio de 12,9km, campo magnético
superficial de 1,5 - 103G, frequéncia de rotacao da matéria superfluida de 60Hz, em que
se supos o cendario fundo para a supercondutividade dos préntons singletos. Medigoes
futuras desse pulsar poderao confirmar ou nao a evolugao prevista por esse modelo para
tal pulsar.

Estes cendrios com forte desaceleracao e até inversao de giro sao de fato incomuns e sua

INa verdade, os resultados do capitulo anterior que envolvem o perfodo e/ou sua primeira derivada
sao graficos do médulo do perfodo e/ou da primeira derivada desse médulo, uma vez que néo se mede o
sentido do giro da estrela, mas somente o intervalo entre os pulsos e sua taxa de variagao.
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ocorréncia deve ser considerada com cautela. Eles sao causados principalmente por se ter
adotado uma frequéncia de rotacao da matéria superfluida constante, mantida fixa talvez
por um forte torque devido ao pinning dos vértices, quanto maior for a diferenca entre
esta frequéncia e a frequéncia de rotacao da matéria normal, que vai a zero com o tempo,
maior sera esse efeito incomum sobre a evolugao da rotagao da estrela. Contudo, é razoavel
esperar um papel importante do torque devido a friccao mutua entre a matéria normal
e a superfluida, acima de tudo quando a diferenca entre as velocidades de rotacao dessas
regioes for elevada. Essa friccao poderia diminuir essa diferenca alterando a frequéncia
da regiao superfluida e, portanto, amenizando esses tipos de efeito.

Para idades maiores do que um milhao de anos todos os resultados convergem para
o comportamento tipico do modelo canonico, isto porque o momento de inércia volta a
ficar constante, posto que nao hé mais transicao de matéria normal para superfluida, pelo
menos nao numa taxa significativa.

Logo, este trabalho contribui para a expectativa de que os desvios existentes na teoria
canonica para a evolucao dos pulsares se dé pelo fato de que o momento de inércia nao
permanece constante. Os préximos passos a serem realizados sao: aprimorar os modelos
adotados neste trabalho, como por exemplo, levar em conta os efeitos da rotacao do
pulsar sobre a sua estrutura, isto é, resolver as equagoes de campo de Einstein para
uma estrela axialmente simétrica cuja estrutura dependa tanto da distancia radial quanto
do angulo polar, ou latitudinal; procurar um modelo que permita uma evolugao nao
constante da rotacao da regiao superfluida; e escolher varios cenarios distintos com seus
respectivos parametros e confrontando os seus resultados com os dados experimentais de
maneira a se encontrar limites e restrigoes para modelos microscopicos, e para modelos

de supercondutividade e superfluidez que descrevam fielmente os pulsares.
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Apeéendice A

Estimativas para Grandezas de

Pulsares e Estrelas de Néutrons

A.1 Densidade média de um pulsar

Partindo da condicao de equilibrio entre a forca gravitacional e a forga centrifuga sobre

um elemento de fluido de massa m na superficie da estrela de massa M e raio R, tem-se:

GmM
R2

¢? > mQg’R (A1)

Acima ¢ é um coeficiente adimensional, que vale 1 na fisica newtoniana, enquanto
que na Relatividade Geral tem um valor determinado de 0,65 em unidades gravitacionais
(G =c=kg =1); e Qi é a frequéncia de Kepler. Logo, desenvolvendo-se a equagao

(A.1), em unidades gravitacionais, obtém-se:

CQ% > mQg’R (A.2)
% > QC—IEQ (A.3)
o e (A
€ > ;—Ig (A.5)

Usando a expressao da frequéncia de rotagao em termos do periodo, Qi = 27/P, a
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equacgao (A.5) se torna:

120
o 30
I (A.6)
3T
€ @RE (A.7)

Tomando para P o valor do periodo do pulsar PSR 1937421 citado no capitulo intro-

dutério, encontra-se um limite inferior para a densidade média do pulsar:

37
€ > =9,17-10°s72
© 7 (0,65)(1,56 - 10-3s))2 °

(A.8)
Em unidades gravitacionais tem-se o seguinte fator de conversao:

1572 =1,4988 - 107g/cm? (A.9)

Por conseguinte, o limite inferior para a densidade média de um pulsar é, em unidades
ordindrias:

€>1,37-10"g/cm? (A.10)

A.2 Raio de Schwarzschild de um pulsar e de uma

estrela de néutrons

O limite superior para o raio de um pulsar pode ser obtido facilmente a partir da
equagao (A.10):

M
€= > 1,4-10"g/em? (A.11)
%WR?’
3M 1/
A12
Ro< (47T(1,4-1014g/cm3)> ( )
3(1,4-2,0-10%¢) \'"/?
o Al
i< (4#(1,4-10149/07713) (A.13)
R < 17km

(A.14)
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Dessa forma a razao entre o raio do pulsar e o seu raio de Schwarzschild pode ser
encontrado (G e ¢ sao a constante universal da gravitacao e a velocidade da luz no vécuo

respectivamente):

rs M
— = < A.15
< R )pulsar R ( )
2.6,67-10~11.1,4.1,99-1030
(3,00-108)2
— Al
17103 (A-16)
= 24% (A.17)

A mesma razao para a estrela de néutrons, usando os valores citados também no

capitulo introdutério, os calculados por Tolmann, Oppenheimer e Volkoff, é:

rs M
o - _c A.18
< R >EN R ( )
2.6,67-10~11.0,75-1,99-1030
(3,00-108)2
= A.19
10 - 103 ( )
= 22% (A.20)

A.3 Campo magnético de um pulsar

A fim de se estimar o campo magnético de um pulsar, parte-se da equagao (A.21) que

diz que a energia irradiada pelo dipolo magnético girante advém da energia rotacional do

pulsar:
dE d (1 2
= = 2 Z2I10?) = Z2B2R%O* sen? A.21
dt dt(2 ) g I senta (A.21)
. 2
—I100 = §BQR6S24 sen” o (A.22)
. 2
-1 = §BQR6§23 sen” o (A.23)
Lebrando que 2 = 2?”, tal que P é o perfodo, e que, protanto, ) = —27r£2, a equacao

(A.23) torna-se:
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: 3
-1 (—27T£> = 2BQR6 (2_7r> sen” o (A.24)

P? 3 P
. 872 RSB?sen® o
P = — A.25
3 Iz (A.25)
3 I .
B = —— PP A.26
\/87T2 Rbsen? o ( )

Com o propésito de se estimar o campo magnético de um pulsar, toma-se, pore exem-
plo, o pulsar Crab. Observa-se, para este corpo, que o periodo de rotacao e a variacao do

mesmo periodo sao dados por:

1 .
P = 305 Pa4-10""s/s (A.27)

Observa-se uma taxa de energia irradiada desse pulsar cerca de 4 - 103%ergs/s, assim

pode-se encontrar primeiramente uma estimativa para o momento de inércia I:

dErot
4-10%ergs/s = — 7 (A.28)

— _% (%[m) (A.29)

= —IO0 =—1 (2%) (—%%) (A.30)

4-10%ergs/s P3
472 P

(A.31)

Por meio de (A.27),

I=9-10"g cm? (A.32)

Utilizando unidades gravitacionais, tem-se o seguinte fator de conversao, 1g = 7,4237 -

10~%¢em; de maneira tal que:

= 67km? (A.33)

Por fim, substituindo as equagoes (A.27), (A.33) e (A.14) na equagao (A.26), além de

2

se tomar sen” o = 1, encontra-se um possivel valor para a intensidade do campo magnético



123

superficial do pulsar:

3 67km? 1
B = ~.2.9979 - 10%km | (4 - 10-13 A.34
\/87r2(17k:m)6(1) (30 9979 - 10 m)( %) (A.34)
B

= 2100 km™ ' =2-10""em™! (A.35)

Utilizou-se acima um seguinte fator de conversao, consequéncia do uso de unidades
gravitacionais:

1s = 2,9979 - 10°km (A.36)

Existe uma outra relacao, agora entre as unidades centimetro e gauss:

3,479 - 10** gauss - em = 1 (A.37)

Logo,

B =0,7-10"%gauss (A.38)



Apéendice B

Gas de férmions

B.1 Sistema de particulas indistinguiveis

Um primeiro modelo, simples e pratico pra se introduzir alguns principais conceitos,
é tratar a matéria dentro de estrelas de néutrons como sendo um gas de férmions. Nesse
primeiro momento, usa-se a Mecanica Quantica nao relativistica.

No capitulo introdutério viu-se que a densidade média dos obejtos astronomicos co-
nhecidos como pulsares é da mesma ordem de grandeza da matéria que hé no interior de
nicleos atomicos. Como esta é formada de nicleons, espera-se que a matéria dos pulsares
também seja composta de nicleons. Viu-se também que esta matéria deve conter elétrons
para equilibrar a carga positiva dos prétons a fim de que a estrela seja estavel. Assume-
se, por tanto, que as estrelas de neutrons, as quais, acredita-se, sao os objetos por detras
desses pulsares, sao constituidas por préotons, néutrons e elétrons.

Considera-se, portanto, um gas feito desses trés tipos de particulas. Seja H o hamil-
toniano desse sistema. Supondo que este independa do tempo, a equagao de Schrodinger

independente do tempo determina que:

H|W) = E|T) (B.1)

Acima, |¥) é um dos possiveis autoestados do sistema com energia FE.
Supondo ainda, qua nao ha interagao entre as diferentes espécies de particulas, por
exemplo entre protons e elétrons, é possivel reescrever o hamiltoniano total da seguinte

forma:
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H=H,®L QL+, OH, 9L+ 1, ®L, @ M, (B.2)

Isto é, é possivel separar o problema geral em trés mais simples cada qual no subespaco
de Hilbert correspondente a cada espécie de particulas. O estado total |¥) pode também

ser escrito como

V) = |9), ® V), @[¥), (B.3)

Substituindo (B.2) e (B.3) na equagao (B.1), obtém-se:

Hp| V), @), @[V), + V), QHL[V), @V), +|V),&|¥), QH|¥), = E[V) @[V), Q|F),
(B.4)

Restaria resolver separadamente os trés seguintes problemas:

Hel W), = Ef|¥) ;s f=pne (B.5)

A energia total seria dada por:

E=) E; (B.6)

f
As equagoes (B.6) e (B.5) permitem generalizar o problema, acrescentando ao sistema
outras espécies de particulas, bastanto f tomar valores além dos trés tipos ja considerados.
A fim de nao ficar carregando este sub-indice f, ele serda omitido ficando implicito que
ha uma equagao do tipo (B.5) para cada tipo de particula. Tem-se, assim, novamente a

equacao:

W) = B |0) (B.7)

Faz-se agora uma nova suposicao, a de que mesmo particulas de igual espécie nao
interagem entre si. Com o mesmo raciocinio anterior, é possivel separar o problema de
maneira a resolver apenas o problema de uma unica particula. Seja o hamiltoniano da

i-ésima particula h;. Assim, tem-se que resolver a seguite equacao:
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hil ki) = (k)| ki) (B.8)

Acima, | k;) é o autoestado de energia da i-ésima particula quando ela estd no nivel de
energia no qual possui momento igual a k;. Lembrando que existe um conjunto de valores
possiveis para o momento dessa particula.

Cada particula terda um derteminado momento, estando, pois, no autoestado corres-
pondente. Ora, o hamiltoniano h; é idéntico para todas as particulas, por conseguinte,
nao havera diferenca entre os autoestados e niveis de energia entre particulas com mesmo
momento. Assim, para uma dada configuracao de particulas em que cada uma possui um

certo momento, o estado total do sistema pode ser dado pelo seguinte produto direto:

| U) = [k)®[k)® - @] kn)
|0) = |kp ko, ky) (B.9)

Na dltima equacgao, | ¥) seria, a principio, um estado possivel para o sistema total.
No entanto isto nao pode ser verdade, devido ao fato de que o estado de um sistema
composto de férmions deve, pelo teorema spin-estatistico, ser antissimétrico com relacao
a uma permutacao entre duas quaisquer particulas. Suponha, por exemplo, que um estado
| \IJ>A seja um possivel estado para o sistema de férmions, entao da sentenga anterior deve-

se ter:

Pyl 0) = (—1)| 1)A (B.10)

Acima, P;; é um operador que troca o estado (ou seja o momento) da particula ¢ pelo
o da particula j, e vice-versa. Mas ocorre que | U) = |kq,ks,...,kx) Na0 necessariamente

obedeca a (B.10):

Pij|l€1,...,k’i,...,kj,...,k'N> - ‘k’l,...,kj,...,]{?i,...,k]\[)
£ (=1) ke kg o) (B.11)
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H4, no entanto, uma forma de se construir a partir de | ¥) = |ky,ko,...,ky) um estado

que satisfaga (B.10). Ei-la a seguir:
L
A A
W) = Noni ;21: (=) P; |k kg k) (B.12)

Acima, p] é um operador que gera uma j-ésima permutacao entre os momentos das
particulas dentre N! permutacgoes possiveis. P; é o niumero de permutacoes pares feitas por
essa j-ésima permutagao. A notacao {k;} significa um determinado conjunto de valores de
momento {kq,ks,....ky} especificando uma certa congiguracao do sistema. Ressalta-se aqui
o fato de que, estando o sistema no estado “If{ki}yl, nao faz mais sentido a especificacao
de que particula possui qual valor de momento, uma vez que ao se trocar o momento de
duas quaisquer particulas, por exemplo, o estado do sistema é apenas multiplicado por
uma constante, o que significa que representa ainda o mesmo estado anterior. Nao h4,
portanto, mais como distinguir cada particula. Tudo o que se sabe é a quantidade de
vezes que um determinado valor de momento aparece no sistema, em outras palavras, o
nimero de ocupagao n; do j-ésimo nivel de energia de particula tnica.

Ainda na equagao (B.12), o denominador V/N! surge a fim de que o estado “If{ki}yl
esteja normalizado, de modo que:

AW [Ty ) =1 (B.13)

. , e e e A . .
Como citado, a particulas sao indistinguiveis nesse estado ‘\I/{ki}> , logo seria mais
econdmico e vantajoso especificar o estado geral do sistema a partir do valor dos ntimeros

de ocupagao de cada um dos niveis. Assim, pode-se escrever tal estado da seguinte forma:

W) = |nama,n) (B.14)

Atuando o hamiltoniano H em |ni,ng,...) na equacao (B.12), tem-se que ele atuard
em cada uma das N! permutacoes de |ky,ko,...,knx). Por exemplo, seja a permutagao
]5j |k1,ka,....kn) = |kp kp,y....kpy), que ao sofrer a atuacao de H = hy + hy 4 -+ + hy,

resultara:
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H|kp, kpykpy) = by lkpkpyskpy) + By lkp kpysokpy) + - + Ay [kp kpy s kpy )

= [E(kpl) + 6<l€p2) + -+ 6<I€PN>] ’kpl,kpg,...,kpN> (B15)

Desfazendo a permutagao nesta tltima equagao (B.15) apenas nos valores de energia
referente a cada momento, e como esses momentos nao sofreram alteracao em seus valores

mas apenas foram atribuidos a outras particulas, obtém-se:

H |]€p17]€p2,...,]€pN> = [6(]{?1) + 6(]{32) + -+ E(k’]\[)] |k3p1,k3p2,...7]€pN>
= > ncilkp kpy,kpy) (B.16)

Em (B.16) a soma é sobre todos os niveis de energia, em que aparece o ja mencionado
nimero de ocupacao n;; € ¢ a energia do i-ésimo nivel. Isto ocorre para todas as per-
mutacoes de modo que a soma anterior pode ser colocada em evidéncia com relacao ao

somatorio das diferentes permuagoes:

H |n1,n2, N;€; ]P' |k1,l€2,...,]€]\[>
-2 hZ g

H |n1,n2,... = Zniei |n1,n2,...) (B].?)

Consequentemente, |nq,ns,...) € um autoestado de energia do sistema geral com energia

igual a:

Como o numero de ocupacao é um observavel, pode-se definir para cada nivel de

energia o seguinte operador ntiimero:

fli nl,ng,...) =1y |n1,n2,...> (B]_g)
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Desse modo o operador N = ny + fig + + -+ a0 atuar em |nq,ng,...):

N |ning,...) =Y nilning,...) (B.20)

Isto é, o operador N d4 o ntimero de particulas total N do sistema:

N=>n (B.21)

B.2 Gas de férmions livres

Partindo agora para um tratamento estatistico do sistema composto de férmions con-
siderado acima, tem-se do formalismo gran-canonico da Fisica Estatistica que o operador
densidade que representa o estado do ensemble em questao é dado por:

N e_B[H_“N]
p=——":

—_
—
—

(1]

~ Ty [G—B[H—W]} (B.22)

Nesta equacao Z é a funcao de particao gran-canonica, que juntamente com a den-
sidade do grande potencial termodinamico estabelece a conexao entre as propriedades

microscopicas e macroscépicas do sistema a partir da seguinte relagao:

6 (Top1) = —%Vli_r}réoélnE(T,u,V) (B.23)
O limite acima é o conhecido limite termodinamico, as grandezas extensivas tendem
ao infinito sem que suas densidades divirjam; 7', 4 sao respectivametne a temperatura e
o potencial quimico do sistema, 8 = (kgT)~! com kp sendo a constante de Boltzmann.
Usando como base do espaco de Hilbert correspondente ao sistema em questao os
autoestados simultaneos de H e N , isto é |nq,ng,...) onde todos os n; assumem os valores
0 ou 1, ja que as particulas obedecem ao pricipio de exclusao de Pauli por serem férmions,

¢é possivel calcular a funcao de particao:
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= = Tr [e BlH- “N]

E — Z niy,na,.. ﬂ[H . ]|n17n27 >
ni,nz,..

= = Z e A[Zinilei—)] (ny,n9,...|n1,n9,...)
ni,n2,.

(B.25)

Mas (nq,ng,...|n1,n9,...) = 1, entdo:

= — Z He—ﬁ[nz‘(ei—u)}

ni,na,..

_ HZ ~Blni(ei—p)] (B.26)

(11
|

Como n; é nulo ou igual a um, tem-se:

E=]]{1+e )} (B.27)

Logo,

In= = Z In {1+ 6_6(6"_“)} (B.28)
i
Aproxima-se o sistema trabalhado até entao como se fosse um gas de férmions dentro
duma caixa cubica de lado L, e supondo também que as particulas estejam livres de
qualquer interacao externa e de que a fun¢ao de onda de cada particula seja periédica em
L, isto é:

U(z,y,2) = V(@ + Ly,2) =¥y + L2) =¢(z,y,2+ L) (B.29)

Desse modo, os valores possiveis para o momento seria:

k=7 (nanymz):  nenyn. €2 (B.30)
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Considere um somatoério sobre todos os valores possiveis de k de uma funcao desse

mesmo momento, S =Y. f(k;). E possivel fazer a seguinte manipulacao nela:

Fki) Ak Aky Ak,
Z

Ak: Ak, Ak, (B:31)

Acima, k,, k,, k. sao as componentes x, y e 2 do momento; Ak, significa a diferenca

kiy1, — ki, isto é a diferenca entre duas componentes seguidas, o mesmo valendo para as

outras componentes. Mas, de (B.30), essas diferencas serao sempre =F 2r - Assim:
Ak,
S = Z f 27 27 27
T LT
S = Zf Ak Ak, A,  LP=V
S = 8W32f ) Ak Ak, Ak, (B.32)

Onde V ¢é o volume do sistema. No limite termodinamico, em que o volume tende a
um valor muito grande, a diferenca entre os momentos possiveis fica muito pequena, de

modo que a soma acima se converte numa integral de Riemman:

_ 87T3/ / / F(k)dkodi, i (B.33)

Em geral, as fungoes que aparecem no integrando acima no decorrer deste trabalho
dependem apenas do médulo do momento e nao de sua orientacao. Com isso, e usando

coordenadas polares, obtém-se finalmente:

83

S = —47r/ Flk)K2dk
_ 2
S = W/O Flk)K>dk (B.34)

Agora, é possivel retornar a equagao (B.28) e fazer este mesmo processo, convertendo a

soma numa integral. Antes porém é preciso atentar-se aqui para o fato de que o somatério
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em (B.28) é sobre todos os niveis de energia. Acima o somatério era sobre todos os valores
de k, mas como em geral existe um nivel de energia para cada momento, essa soma equivale
a somar sobre todos os niveis. A principio existiria um nivel de energia para cada momento
e para cada valor de spin. Como o hamiltoniano nao envolve o spin das particulas, as
parcelas desse somatério s6 dependera do momento, havendo v = 2s+ 1 parcelas para um
mesmo valor de k que sao idénticas, em que s € moédulo do spin de determinada particula.

Logo, na verdade, tem-se que:

MEZ=7) In{l+e e} (B.35)

Pode-se converter a soma em (B.35) numa integral:

_av
212 Jo

In {1+ e PleM=} g2qk (B.36)

In=

Por meio da relagao (B.23) é possivel encontrar o grande potencial termodinamico por

unidade de volume:

1 .. —
¢ = _B Vlgréo Vln‘* (Taﬂav)
R S e A Ble(k) ]\ .2
¢ = _27?% /0 In {1+ e Ple®=} g2qk (B.37)

Manipulando um pouco esta ultima equagao, por meio de uma integracao por partes,
e supondo que a energia de cada nivel €(k) sempre cresca com o momento, chega-se a

seguinte expressao:

v de(k) 5
=— k k> dk B.38
¢=—c3 i g(k)— (B.38)
Da termodinamica, sabe-se que ¢ = —p. Logo, a pressao do sistema gerada por uma

determinada espécie de particula é dada por:
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v de(k)
=L k

k3 dk (B.39)

Na equagao acima, g(k) é uma fungao especial, cujo significado aparecerd mais tarde.

Ela é definida por:

1

g(k) = Bl —n] 1 1

(B.40)

Viu-se que € necessario encontrar a equacao de estado do sistema, isto é, uma relacao
entre suas grandezas macroscopicas, como a pressao, a energia e o niumero de particulas,
por exemplo. Essa primeira é dada por (B.39). Para se encontrar as outras duas, necessita-
se encontrar primeiramente o nimero de ocupacao médio de cada nivel. para tanto, basta

calcular o valor esperado (n;). Logo:

n; = Trlpn;]

Z <n1,n2,...| Biﬁ[Hi'uN]’ij |n1,n2,...)

n1,n2,...

3
I
[ —

(B.42)
Usando as equagoes (B.17) e (B.19) a equagao acima resulta em:
10In=
A= —— B.43
n; 6 aej ( )
Substituindo (B.28) na tltima equagao, obtém-se:
n; = —1 B.44
"= Bl ] +1 (B.44)

Caso o momento assuma valores continuos, como ocorre no limite termodinamico, a
equacgao acima fica idéntica a funcao anteriormente definida g(k). Assim, ela significa o

nimero de ocupagao médio para um dado nivel de energia de momento k.
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Para encontrar-se a energia interna do sistema, assume-se que ela seja igual ao valor

médio para a energia total do sistema. Por meio da equagao (B.18) conclui-se que:

Transformando esta soma numa integral como foi feito anteriormente, tem-se que:

_ v
C2n2

g(k)e(k)k*dk (B.46)
Logo a densidade de energia gerada por uma dada espécie de particula sera:
= % = l/ g(k)e(k)k>dk (B.47)
0

Procedendo de igual modo para o nimero de particulas, com o auxilio da equacao

(B.21) encontra-se a densidade de ntimero para uma certo tipo de particula:

~ )

Até aqui calculou-se na verdade a pressao, a densidade de energia e a de numero
gerados para uma determinada espécie de particulas. Mas o sistema total é composto por
mais de um tipo de particula. No entanto, a relagao entre entre os valores calculados logo
acima, e os valores para essas respectivas grandezas do sistema como um todo é muito
simples.

Quanto a energia interna, a equacdo (B.18) mostra que a energia total é apenas a
soma das energias devidas a cada tipo de particula. Consequentemente a densidade de

energia do sistema inteiro serd a soma da densidade de energia de cada tipo de particula
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que compoe o mesmo. O mesmo vale para a densidade de nimero, posto que o niimero
total de particulas serd também a soma do ntimero de particulas de cada tipo.

J& a pressao de cada tipo de particula foi calculado por meio do grande potencial
termodinamico, este por meio da fungao de particao gran-canonica. Ocorre que para um
sistema composto de varios tipos de particulas, temos que a primeira lei da termodinamica

pode ser escrita como:

dU = TdS — pdV + Y ji;dNy (B.49)
f

Nesta ultima equacao iy e Ny sao o potencial quimico e nimero de particulas da
f-ésima espécie. Esta equagao em termos do grande potencial termodinamico toma a

seguinte forma:

d® = —SdT — pdV — Y ~ Npdyy (B.50)
/

Desta equacgao é possivel derivar, no formalismo gran-canonico, o operador densidade

do ensemble:

o BH=3; nsNy) (B.51)

>
Il
(1| —

Acima, H é o hamiltoniano do sistema total ¢ N # o operador numero de um certo tipo
de particula. O estado do sistema fica inteiramente especificado quando dado o ntmero
de ocupagao de todos os niveis de cada tipo de particula, estado este representado por

ng”),ng”),...,n§”),né"’,...,n§e),n§€),...>, em que ngf) ¢ o numero de ocupagao do i-ésimo nivel
de energia da f-ésima espécie de particula. Usando estes estados como base, e como a
funcao de particao = = Tr[e’ﬂ(ﬂ’zf niNy )], além do fato de o hamiltoniano poder ser

escrito como a soma de trés outros hamiltonianos para cada tipo de particula (equagao

(B.2)), tem-se que a funcao de partigdo do sistema termina por ser:
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1 1
I I
= -4
[% E]
=
_|_
@
=
:
=
=

mZ = ) sV (B.52)
f

Na tltima equacdo, Z) é a funcdo de particdo calculada em (B.26) para um tipo
de férmion. Este somatério sobre os diferentes tipos de particulas da funcao de particao
também de cada tipo de particula divide de tal modo o calculo das propriedades do sistema

que o grande potencial termodinamico e, por conseguinte, a pressao do sistema serao:

¢6=> ¢, mas p=—¢
f
:>p:_2¢(f)
f

p= Zp(f)
f

Logo, também a pressao do sistema total ¢ a soma da pressao gerada por cada uma

das espécies de particulas que compoe este sistema. Finalmente:

=y ﬁ; / h gD (K)e(k)k2dk (B.54)
f 0

m
() oo
y

UZZ?/O g (k) K2dk (B.55)

f

(f) oo de(k)
N DT BER) B

p zf:ﬁ/og (k)= —k*dk (B.56)

Em suma, supondo que a matéria constitutiva das estrelas de néutrons seja um gas de
prétons, néutrons e elétrons livres de qualquer tipo de interagao, a densidade de energia,

de nimero e a pressao do sistema seriam dadas pelas tiltimas equagoes acima.
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B.2.1 Gas relativistico de quarks completamente degenerado

Esta secao trata da matéria de quarks descrita de acordo com o modelo MIT bag
model que a modela como sendo um gas de quarks livres e nao confinados em hédrons,
porém restritos a regido interna do volume dessa matéria de quarks (ver segao 3.3).

Supondo que o gés seja relativistico, tem-se a seguinte relacao entre a energia de um

nivel e o momento da particula (em unidade tais que ¢ = h = 1):

e(k) = \/m7 + k? (B.57)

Por meio de (B.57) é possivel definir o momento de Femi k; da f-ésima espécie de

particula:

fif = /M3 + k7 (B.58)

Com o uso de (3.11), (B.57) e (B.58), a densidade de energia, a densidade de niimero

total (pp + pe), € a pressao se tornam:

(f)  [ky
Y /
f
Lo k2dk B.60

p = -B+Y = dk (B.61)

Em (B.60) utilizou-se o fato de que o ntiimero barionico dos quarks up, down e strange

é 1/3 e de que o seu fator de degenerescéncia /) = gz)n . 7&]:,2 =2-3 =06, bem como o
fato de o nimero leptonico do elétron ser 1, com fator de degenerescéncia (¢ = Vopin = 2.

Resolvendo as integragoes (GRADSHTEYN; RYZHIK, 1964, p.87), obtém-se:
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(f) 1 1 +k
N Z’Y 2 2 4 My f
_ § k?” B.63
p= 32 (B.63)
f
(f) 5 3 +k
gl 2 2 4 My f
— B+Y fp (2 =2 Sptn (L1 B.64
P + f Y [,uf f(,uf me>+2 7 n( " )] ( )

De (B.62), tem-se que a densidade de energia é uma funcao do momento de Fermi
de cada tipo de particula (o potencial quimico de cada particula também é funcao do

momento de Fermi):

u = u(ky,kq,ks,ke) (B.65)

Mas, da equagcao (B.63), podemos definir a densidade de ntimero bariénico (ou leptonico)

de cada tipo de particula:

ks
oy = (B.66)

"~ 3m2

Invertendo , obtém-se o momento de Fermi em func¢ao da densidade:

kp = (3n%pp)"/? (B.67)

Desse modo, a densidade de energia pode ser escrita em termos da densidade:

U = u(puapdap87pe) (B68)

Dados esses quatro tipos de particulas, pode haver nesse gas as seguintes reacoes, além

de algumas equivalentes:

s = ut+e +r,
d = u+e +70,

s+u = utd
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A fim de que o sistema esteja em equilibrio termodinamico, ou equilibrio beta gene-

ralizado, é necessario que:

Mo + fe = Hs (B'69)
(B.71)

Estas duas restrigoes acima, fazem, via (B.58) e (B.67), com que duas densidades de

nimero sejam funcoes de apenas duas, por exemplo:

Pu = Pu(pd;pe)

ps = ps(pa) (B.72)

Acrescenta-se a restricao oriunda da condicao de neutralidade local de carga elétrica:

¢ = Y qs
= q£~3pu+qd~3pd+qs~3ps+qepe
= 2py—pa—ps—pe=0
= pe = pe(pa) (B.73)

Assim, a densidade de nimero total p = p,+ pg+ ps+ pe fica inteiramente determinada
quando dado um valor para pg, ou vice-versa. Logo, dado um valor para p, todas as outras

densidades ficam determinadas. Pode-se, portanto, escrever:

u=u(p), p=pp) (B.74)

Finalmente, obtém-se a equacao de estado que relaciona a densidade de energia do

sistema com a pressao do mesmo:

p=p(u) (B.75)
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Esta ultima equacao de estado da matéria de quarks, juntamente com a da matéria de
hadrons, mais duas condigoes de contorno e o ponto de transi¢ao entre essas duas matérias,
quando aplicadas as equagoes de estrutura (2.40) e (2.39), geram o perfil estrutural da

estrela hibrida.

B.2.2 Aproximacao de primeira ordem para a interacao forte
entre os quarks
De acordo com o trabalho de E. Farhi & R. L. Jaffe (1984), a densidade do grande

potencial termodinamico ¢y do f-ésimo sabor de quark, corrigida até primeira ordem em

a. é dada por:

b 4 7
f 247'(‘2 mf

5) 3
{vaqu —my® (Mf2 - §mf2) +5mys'In
2
i)
my

ity f2_mf2]
2

20,
- 3 (,uf\/uﬂ—m 2 —m;?In

-2 (,uf2 — mf2)2 — 3m;* In? <7:Z—;>

+61n (l;i) (ufme\/,ufZ —my2 —m;*In
!

o))
my

(B.76)

O fator de escala o deve possuir um valor tipico dos potenciais quimicos do problema.
Aqui ele é tomado como sendo igual a 300MeV. A partir da equagao (B.76), é possivel
encontrar a densidade de nimero vy da particula f (a expressao acima também vale para
o elétron desde que o termo no qual a. estd presente seja negligenciado e o fator de
degenerescéncia () seja igual & degenerescnéncia de spin, que é igual a 2) por meio da

seguinte féormula:

_ 0%
Oy

Vf:

(B.77)

A densidade de numero barionico, a de carga elétrica, a de energia e a pressao serao

dadas por (GLENDENNING, 2000, p. 327-328):
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1

3 2V
f=u,d,s

ZQf’/f
f

B+Z¢f+Mfo

f
~B-> ¢y
f
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(B.78)
(B.79)
(B.80)

(B.81)

Dessa forma volta-se as equagoes (B.73) que estabelece a neutralidade local de carga

elétrica. Como aqui também é suposto o equilibrio beta generalizado entre as distintas

particulas, as restricoes B.72 também valem, de maneira que a equacao de estado pode

ser encontrada a partir do mesmo procedimento dito no final da secao anterior, isto é,

escolhe-se arbitrariamente um valor para a densidade de ntimero total p, entao todas as

densidades py ficam determinadas por mor das restricoes, sendo possivel encontrar, pois,

o valor da pressao p(p) e o da densidade de energia u(p). Relaciona-se, por fim, a pressao

a energia, obtendo-se a equagao de estado p(u).



Apendice C
Correcoes Devidas a Superfluidez

As correcoes se dao por meio de fatores de reducao, denotados por R. Os fatores para
as emissividades sao encontrados por expressoes que dependem do tipo de mecanismo de
emiss@o de neutrinos e de que tipo de pares (néutron singleto, néutron tripleto, préton
singleto, pares de quarks na fase cfl) estdo envolvidos nas reagdes do dado mecanismo;
ja os fatores para a reducao do calor especifico sao dados por expressoes que dependem
apenas do tipo de par. Esses fatores sao fungoes do gap de energia A, que é por sua vez
funcao da densidade de niimero barionico p, e da temperatura 7. Cada tipo de par vai
possuir seu préprio valor de A.

Segue na proxima secao tais expressoes (YAKOVLEV et al, 2001). Os parametros que
aparecem nestas equagoes sao dados na tabela (C.1). Na tltima se¢do mostra-se o como

é de fato calculado a reducao das emissividades e dos calores especificos.

C.1 Expressoes para os fatores de reducao

C.1.1 Processo URCA direto

5 SR
]EnsDU - ]Bntl)l/ - <anDU \/(1 - OanU)Q (ﬁnDUA)2> 65” 5"21:L
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5,5

Hpapu = (apDU + \/(1 — Qppy)? + (5PDUA)2) O o=V by +A?

C.1.2 Processo URCA modificado

7,5
Ans MU + \/(1 - ansMU)2 + (/anMUA)2> +

5,5
(a"SMU + /(1= ansp)? + (ﬁnsMUA>2) eOnsaru—y/0nsd i +A

1
RnsMU - 5 <
L1
2

(C.3)
RntMU = %#efﬁntij/T(C.Zl)
7
RPSMU - (apsMU + \/(1 - O‘psMU)2 + (ﬁpsMUA)2) 661’51\4U—\/m
(C.5)

! 7
RptMU = 5 (aptMU + \/(1 — aptMU)2 + </6(1)ptMUA)2> T
1 : ) 2
+3 (ansMU + \/(1 — osv)? + (B(Q)PtMUAP) Onsnu—/Onsdru+A°
(C.6)
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C.1.3 Bremsstrahlung néutron-préton singletos

1
RnpsBR (Oé(l)npsBR + \/(1 - a(l)npsBR)2 + (5(1)npsBRA>2> ’

TnpsBR

/ 2
.€6<1)"P5BR_ 5(1)"1175BR+Az +

Xnps
+#j}: (a(Q)npSBR + \/(1 — a® s pp)? + w@)”ﬁsBRA)?)
.65(2)npsBR,_ 5 nps 4O

7

(C.7)
C.1.4 Bremsstrahlung préton-proéton singletos

2

1
Rppsmu = B (a(l)PPSBR + \/(1 - a(l)PPSBR)Q + (6(1)ppsBRA)2>

/) 2 L an2
.e‘su)ppsma* 8 pps ppT4A2 +

1
+§ <a(2)pp5BR + \/(1 — o pp)? + (ﬁ(Q)PpsBRAV)

.€5<2>pp33R_ 5(2>pp5?3R+9A2

7,5

C.1.5 Calor especifico

2
RnC = (anC + \/’Yn% + (ﬂnC’A)Z) €5nc— 6n2€+A2
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Parametro Valor Parametro  Valor
QDU 0,2546206 YrpspR 2,732
Brpu 0,128407 XnpsBR 1,732
SnpU 2,701395 oW, . 0,9982

1

Y py 0,2312 B, epn 03815
Bopu 01438  6W,pepp 1,306
Sppu 3,427 @, s pr 0,3949
s MU 01477 @, .. 02666
Brsau 0,1175 6@, epn 3,303
Ons v 3,437 oW pe  0,1747
Qg 1,56-1074 M0 0,07933
But vt 2,376 0 s g 4,228
s a1 02414  a@,,p.  0,7333
Bos 01318 @, .. 0,1678
Ops art 5,339 N OV (Y
Opary 0,1612 e 0,6893
ﬁ(z)ptMU 0,1117 Buc 0,2824
B2 o 0,1274 Vng 0,79
Spt 1117 2,398 Onc 1,934

Tabela C.1: Parametros encontradas nas equacoes deste apéndice

C.2 Calculo da reducao

C.2.1 Emissividade

A reducao duma determinada emissividade oriunda dum dado mecanismo serd ob-
tida por meio do fator de reducao especifico. A condicao que especifica tal fator estd

relacionada a qual tipo de par possui maior gap de energia A.

Processo URCA direto

Quando o gap A do néutron singleto ou do tripleto for maior que o do préton singleto,

o fator de reducao utilizado é o R,;py. Assim:

Epy — EDU'RnsDU (ClO)

Mas se o gap A do préton singleto for o maior, entao usa-se o fator R,spy:

Epy  — EDU‘RpsDU (Cll)
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Na regiao de matéria de quarks a redugao feita é (kg é a constante de Boltzmann):

copu — €qpu € T (C.12)

Processo URCA modificado

Quando o gap A do néutron singleto for maior que os dos demais tipos de pares, os

fatores de reducao utilizados sao o R,syu € 0 Rpspp. Assim:

EMUn — €MUn - Rasmu (C.13)

EMUp —  €MUpE - Rpsmu (C.14)

Por outro lado, se o gap A do néutron tripleto for maior que os dos demais tipos de

pares, os fatores de reducao utilizados sao o R, pu € 0 Ry pp. Assim:

EMUn — €MUn - Bumu (C.15)

emMup — €mup - Bpvu (C.16)

Porém, se o gap A do proton singleto for o maior, os fatores de reducao utilizados sao
0s mesmos [,y € Ry pu-

Na regiao de matéria de quarks a reducao feita é:

€EQMU — €QMU ° e 28 kBT (Cl?)

Bremsstrahlung

S6 havera reducao na emissividade desse mecanismo no caso em que o gap do néutron
singleto for maior que os dos demais. Os fatores de redugao utilizados sao o R,pspr € 0

Ry,psBr, de modo que:
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€BRnp ~— €BRnp * RnpsBR (C.18)

€BRnn — €BRnn * RppsBR (C.19)

Na regiao de matéria de quarks a reducao feita é:
eqr — €qpr - € BT (C.20)

C.2.2 Calor especifico

A redugao feita no calor especifico devido aos néutron sé ocorre quando o gap de
energia do néutron singleto é maior que o do tripleto, de forma que:
Cvn — Cvn'RnC (C.Ql)

Na regiao de matéria de quarks a corre¢ao do calor especifico devido aos quarks é (kg

¢ a constante de Boltzmann):

1. T. T.\>
C1vcflq = 372 . Oq (T) X [2,5 — 1,7 (T) + 3,6 (T) ] G_A/kBT (022)



