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Resumo

Estrelas de néutrons (NSs) fazem parte do grupo de objetos mais extremos que
existem no universo. Com a recente observacdo de ondas gravitacionais provenientes
da colisdo entre duas estrelas de néutrons (evento GW170817), pelos projetos LIGO e
VIRGO, assim como a confirmagdo de estrelas de néutrons de M > 2M, como o pulsar
PSR J0740+6620 observado pelo telescopio NICER, o estudo das equagdes de estado
para a matéria nuclear fria e extremamente densa, encontrada apenas em estrelas de
néutrons, se tornou uma area de crescente interesse.

Este trabalho se propde a estudar e revisar a fisica basica de estrelas de néu-
trons, com énfase na andlise de equagdes de estado e a relacdo destas com as pro-
priedades macroscopicas das estrelas resultantes das solugdes das equagdes Tolman-
Oppenheimer-Volkoff (TOV). Vale ressaltar que todos os resultados deste trabalho sado
extraidos da literatura recente, com o propdsito de ilustrar e possibilitar uma melhor
visualiza¢do das solugdes para cada equacdo de estado.

Inicialmente, o modelo simples de uma estrela de néutrons constituida por um géas
de Fermi de néutrons é revisado em detalhes, com posterior adi¢do de prétons e elé-
trons no sistema de forma a garantir o equilibrio em relacdo a interacdo fraca. Sdo
derivadas equagdes de estado para os dois modelos, a partir das quais é possivel esti-
mar as propriedades macroscépicas das estrelas. Para os modelos ndo-interagentes, é
obtido o limite para a massa maxima de NSs M., ~ 0, 7M.

Posteriormente, um modelo empirico para a interacdo entre ntcleons é utilizado
para modelar uma estrela de néutrons composta por matéria nuclear interagente. A
derivagdo da equagdo de estado é baseada em resultados didéticos retirados da lite-
ratura. Observa-se que o limite de massa M,,,, aumenta consideravelmente, sendo
obtido M4, ~ 2,7Mg para a EoS da matéria interagente. Aspectos de modelos feno-
menolégicos para a matéria nuclear densa sdo comentados na Segao dando énfase
ao fato de que diferentes modelos estimam valores diferentes para as propriedades da
matéria nuclear a altas densidades, visto a falta de vinculos para a regido np > 1, 1n,.
A aparicdo de graus de liberdade estranhos na composicdo de NSs é comentada, ob-
servando que a presenca de hiperons diminui o valor de massa maximo.

Na Secdo4.1|o trabalho revisa um modelo para a matéria de quarks desconfinados,
o modelo de sacola do M.I.T., que tem o objetivo de descrever a matéria de quarks nao-
interagentes. Este modelo é 1til pois permite uma abordagem simples para uma fase



possivel de ser encontrada no nucleo de estrelas de néutrons extremamente densas.
Por fim, sdo analisados alguns conceitos referentes a métodos de interpolacdo de equa-
¢Oes de estado para a regido de densidades da estrela onde as incertezas sdo maiores,
com particular interesse no resultado recente de (ANNALA et al,, 2020), que sugere
um vinculo entre a velocidade do som ¢, da equacdo de estado de NSs e a presenga de
matéria de quarks desconfinados em seus nticleos.

Palavras-chave: Estrelas de néutrons, Equacdes de estado, Sistemas degenerados,
Matéria nuclear, Matéria de quarks, Modelos efetivos da matéria nuclear densa, Cro-
modinimica Quéintica.
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Capitulo 1

Introducao

Estrelas de néutrons (Neutron Stars, NSs) sdo estrelas compactas remanescentes
de eventos supernova tipo II ou tipo Ib/Ic, onde a estrela de origem sofre um colapso
gravitacional apds os processos de fusdo em seu interior chegarem a etapa da produ-
¢do de ferro. Mais especificamente, as NSs se formam a partir do colapso de ntcleos
de estrelas massivas (8My < M < 25M;), quando ndo hd mais energia termonuclear
para sustentar a massa da estrela exterior ao ntcleo. Esse ntcleo, constituido prin-
cipalmente por ntcleos de *°Fe, sofre um colapso gravitacional, fazendo com que seu
interior atinja densidades da ordem de 10**g/cm?®. Quando a pressdo de degenerescén-
cia barionica do niicleo em colapso for equivalente a pressdo gravitacional, as camadas
exteriores da estrela sdo ejetadas ao espaco em uma supernova e o nticleo da estrela

colapsada se torna uma estrela de néutrons.

A existéncia de estrelas de néutrons foi proposta inicialmente por Baade e
Zwicky em 1934, sugerindo que estrelas mais compactas que ands-brancas poderiam
ser formadas em eventos supernova (BAADE; ZWICKY) 1934), mas pouco trabalho
foi investido na drea de NSs até a observacdo do primeiro radio pulsar, PSR B1919+21,
por Bell e Hewish em 1967 (HEWISH et al., 1968). Depois que Gold propos a ideia
de que pulsares poderiam ser explicados como sendo estrelas de néutrons magnetiza-
das em rotacdo (GOLD, [1968), as observagdes dos pulsares Crab e Vela em 1968 foram
consideradas como evidéncias para a formacdo de NSs em supernovas, confirmando a

predicdo de Baade e Zwicky.

Em 1974 Hulse e Taylor observaram o primeiro sistema bindrio de pulsar PSR
J1913+16 (HULSE; TAYLOR, [1975). Esse sistema é formado por duas estrelas de néu-
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trons orbitando o centro de massa em comum. De fato, NSs podem ser observadas
isoladamente, mas a maioria das observagdes até hoje pertencem a sistemas bindrios
formados junto a outras NSs, ands-brancas ou estrelas ordinarias. Existem ainda teo-
rias que predizem a existéncia de binarios com buracos-negros, porém até hoje ndo ha

registros de observacao de tal sistema (VIDANA, 2020).

Em 2017 foi observada a emissdo de ondas gravitacionais provenientes da coli-
sdo entre duas estrelas de néutrons (evento GW170817), pelos projetos LIGO e VIRGO
(ABBOTT, 2017). A possibilidade de observagdes de ondas gravitacionais oferece uma
importante nova fonte de informacdo. Em particular, as equagdes de estado para a
matéria de NSs podem ser modeladas para reproduzirem o formato do sinal da onda
gravitacional detectada, que por sua vez depende das massas e deformabilidades das

NSs envolvidas na colisdo, ambas propriedades inferidas pelas diversas EoS existentes.

As estrelas de néutrons possuem massa tipicamente dentro do intervalo 1 -2/,
mas algumas estimativas indicam que sua massa maxima pode chegar a M,,,, =
2,3M., e raios da ordem de 10 — 13km (LATTIMER, 2021), resultando em densida-
des médias de 7 x 10*g/cm?, que correspondem a densidades numéricas de barions
de ng = 0,16 fm .

A estrutura interna de uma NS é composta por uma atmosfera e no minimo trés
camadas internas, cada uma com propriedades distintas. A crosta da estrela é consti-
tuida por nucleos de ferro arranjados em uma rede cristalina, envolvida por um géas de
elétrons relativistico. A medida que a densidade da matéria nuclear chega a ordem de
~ 4x10''g/cm?®, os nticleos tornam-se ricos em néutrons, chegando ao ponto de alguns
néutrons ocuparem estados ndo-ligados. As densidades na regido da crosta da estrela
podem chegar a py/2, onde p, é a densidade de saturagdo nuclear. No ntcleo exterior
da NS a matéria é constituida principalmente por néutrons, com uma pequena con-
centragdo de prétons e elétrons para garantir o equilibrio da matéria nuclear altamente
assimétrica. Na regido de densidades 2 2p,, alguns autores reportam sobre uma es-
perada transicdo de fase para uma matéria de quarks desconfinada (WEISSENBORN
et al., 2011; KURKELA et al., 2014; ANNALA et al, 2020). Varias composi¢des sdo
propostas para o niicleo, como hiperons, condensados de kdons ou pions, bem como

matéria de quarks desconfinados em uma fase pura ou uma fase mista com hédrons.



De acordo com a Cromodinamica Quantica (Quantum Chromodynamics, QCD), a teoria
das interagdes fortes fundamentais, a matéria a altas densidades consiste em quarks
assintoticamente livres. Entretanto, ainda ndo esta claro se tal fase existe no interior
de estrelas de néutrons, ja que a densidade pode néo ser suficiente para essa fase da

matéria existir.

Uma primeira andlise do equilibrio interno de uma NS pode ser feita a partir de
equagdes da mecanica classica, considerando o equilibrio hidrostético entre a pressao

interna da estrela p e a forga gravitacional I’ contréria,

_dF =G m(r)dm
A Aper g2

onde G é a constante gravitacional,  a componente radial do sistema esférico, m(r)

dp , (1.1)

a massa radial da estrela e dm = p(r)dV = 4mwr?p(r)dr, Além disso, geralmente se
trabalha com a densidade de energia ¢(r) = p(r)c? ao invés da densidade de massa, de
forma que a substituicdo dessas duas defini¢des na Equacgdo [1.1{ resulta nas equacdes

diferenciais acopladas

dm _ Amr? e(r)

- = : (1.2)
dr c?

d_ ) min) (1.3)
dr c?r?

que representam o equilibrio entre a pressdo e a forca gravitacional de uma estrela

qualquer. Uma manipulacdo algébrica leva a equagdo a uma forma interessante,

1 d [ r? dp _ AnG
L (ﬁd_> - (14)

E possivel ver de forma imediata que para resolver a Equacio [1.4|é necessario
conhecer a relacdo p(e) que representa a equacao de estado (Equation of State, EoS) da
estrela. A equagdo de estado p(e) pode ser obtida a partir da andlise microscépica do
sistema que constitui a estrela, de forma que diferentes constitui¢des levam a diferentes
equacgdes de estado, e consequentemente a diferentes observaveis macroscépicos como

massa e raio. Ainda assim, a determinagdo da equacdo de estado geral da estrela de
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néutrons tem se mostrado um problema desafiador. O enorme intervalo de densidades
e as diferentes constitui¢des da estrela em suas regides interiores dificultam a derivagao
de equacdes de estado generalizadas e confidveis. Em particular a regido intermedidria
3p0 < p < Tpy se apresenta como um desafio, ja que as condig¢des fisicas da matéria ndo

sdo reproduziveis em laboratério.

Para modelar corretamente as NSs, corre¢des de natureza da relatividade ge-
ral sdo necessdrias. Isso se deve principalmente ao fato de que NSs sdo objetos ex-
tremamente compactos. As equagdes de equilibrio hidrostatico que descrevem uma
estrela isotrépica e sem rotagdo foram desenvolvidas por Tolman, Oppenheimer e Vol-
koff (TOV) (IOLMAN]| 1939; OPPENHEIMER; VOLKOFF, 1939),

dm  4mr? e(r)

dn e (1.5)

Sdo necessdrias duas condi¢des de contorno para a resolugdo das TOVs, sendo
elas m(r = 0) = 0 e p(r = 0) = py, onde p, determina a pressdo central inicial da NS.
A solugdo para p(r) deverd ser igual a zero em algum ponto r = R marcando o raio da
estrela p(r = R) = 0, e assim é possivel obter uma estimativa para a massa da estrela
M = m(R). A solucdo das Equagodes [1.5 para diferentes valores de pressao central pj
resulta em uma curva parametrizada por py conhecida como diagrama M —R, muito
atil na andlise de NSs. Essa curva M(R) depende fortemente da equagdo de estado

escolhida.

As equacgdes de estado podem entdo serem utilizadas para resolver as Equa-
¢Oes |1.5/e estimar a massa e o raio de uma NS modelada pela EoS em questdo, para
uma dada pressdo central inicial. Isto é, uma vez obtida a equacdo de estado para a
matéria nuclear do interior de NSs, determinam-se suas propriedades observéveis a

partir da resolugdo das TOVs, mais comumente expressa em diagramas M—R.

Como dito anteriormente, o estudo da matéria altamente assimétrica e a altas
densidades barionicas, em particular o estudo da matéria dos nucleos de NSs, vém

recebendo grande atencdo. Isso porque recentes avangos no campo da fisica de altas



energias tém possibilitado cada vez mais o estudo da matéria sob condi¢gdes extremas,
proporcionando novos dados e vinculos sobre os estados da matéria em condigdes
fisicas limites (PASECHNIK; SUMBERA, 2017). Dentre esses, o estado de quarks des-
confinados é de particular interesse, visto que hé possibilidade dessa fase da matéria
existir de forma estdvel no ntcleo interno de estrelas de néutrons. O cendrio de baixas
temperaturas e altissimas densidades é encontrado apenas no interior de NSs, fazendo
destas estrelas um laboratério tinico para o estudo da matéria nuclear a altas densida-
des. Assim, a proposta de que exista matéria de quarks desconfinados no interior de

NSs é atualmente um dos principais toépicos de estudo da astrofisica nuclear.

Espera-se que ocorra uma transicdo de fase a partir das regides de densidade
2 2po no interior de NSs. Uma revisdo realizada por (BAYM et al., 2018) aponta essa
transi¢cdo como sendo continua, com os graus de liberdade dos quarks aparecendo no
sistema de forma gradual, o que dificulta o tratamento da regido intermediaria de den-
sidades 3py < p < Tpy a partir de equagdes de estado hadronicas, porém nao estd bem
estabelecido na literatura se essa transicdo de fase é continua ou de primeira ordem.
Em estudos recentes, como aqueles propostos por (ANNALA et al 2020), sugere um
possivel vinculo entre a velocidade do som adiabatica c; e a existéncia da fase de ma-

téria de quarks desconfinados no nicleo de NSs.

O objetivo do presente trabalho é estudar, com enfoque didatico e de revisdo, a
fisica pertinente para o entendimento das estrelas de néutrons, iniciando com a relagdo
entre a constituicdo microscépica da estrela, modelada através da sua equagdo de es-
tado (usando matéria hadronica, estados mistos e de quarks desconfinados), e as suas
propriedades macroscépicas como massa e raio. Sdo analisadas equacdes de estado
simplificadas para vérios graus de liberdade distintos contribuindo para a constitui-
¢do da estrela e as consequéncias fisicas da sua presenca. No Capitulo [2| é revisada
a descricdo de uma estrela de néutrons pura, modelada através da equagdo de estado
do gas de Fermi e sua comparagdo com o caso de inclusdo de prétons e elétrons bem
como as interacdes nucleares. A inclusdo de intera¢des nucleares e o estudo de siste-
mas constituidos por matéria nuclear densa é deixada para o Capitulo|3} onde também
é comentada a defini¢do da velocidade do som adiabética em objetos compactos e os
limites fisicos para seu valor. No Capitulo 4} é realizado um breve estudo do modelo

de sacola do M.1.T (CHODOS et al., [1974), um modelo simples para descrever a matéria
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de quarks desconfinados, no qual os quarks sdo considerados assintoticamente livres
em uma regido do espaco denominada sacola. O diagrama de fase da QCD também é
revisto, observando a possivel linha de transi¢do de fase para a matéria fria altamente
densa encontrada apenas em NSs. As regides de densidades intermedidrias entre a
fase hadronica e a fase de quarks desconfinados no niicleo de NSs é estudada, com
énfase nos avangos dos métodos de interpolacdo para determinagdo da equagdo de es-
tado para a regido 2 2ny. No capitulo final resumimos os principais pontos revisados

neste estudo.



Capitulo 2

Equacoes de Estado para Sistemas de
Gas de Fermi

Estrelas de néutrons sdo diferentes de estrelas ordindrias no sentido de que nao
realizam fusdes nucleares em seu interior. Dessa forma, sua estabilidade ndo pode
ser explicada em termos de uma pressdo térmica. Quando a estrela ordindria original
encerra o ciclo de fusdes em seu ntcleo, este sofre um colapso gravitacional, fazendo

com que a matéria dentro desta regido atinja densidades da ordem de 10 g/cm?®.

E revisado neste capitulo que, devido ao principio de exclusio de Pauli, esse
colapso gravitacional causa uma pressdo no interior do ntcleo que sustenta a recém-
formada estrela de néutrons. Essa pressdo interna das NSs é chamada pressdo de de-
generescéncia, e sustenta a estrela contra o colapso gravitacional de sua enorme massa

resultante.

A estrela de néutrons mais simples de ser modelada é composta por um géas
de Fermi. Esse modelo é ttil pois prevé uma pressdo interna do sistema mesmo a
T = 0. Assim, inicialmente é feita uma anélise de sistema de néutrons degenerados,
derivando equacdes de estado correspondentes e apresentando resultados baseados
em revisdes didaticas da literatura (SILBAR; REDDY) 2004; SAGERT et al., 2006). Ao
tinal do capitulo, prétons e elétrons sdo adicionados ao gas de néutrons livres para
satisfazer as condigdes de equilibrio-3. Ao longo deste capitulo, sdo ignoradas as inte-
rages entre as particulas (a serem estudadas no Capitulo[3), de forma a primeiramente
tratar com detalhes a estrutura bédsica de uma NS modelada por um gas de férmions

degenerados, bem como suas equagdes de estado simplificadas deste cenario. Com
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esse modelo é possivel compreender a resolugdo das Equagdes TOV de maneira didé-
tica, e entender como as equagdes de estado afetam as propriedades macroscépicas da

estrela.

Um sistema de férmions degenerados é um sistema composto de particulas de
spin s = 1/2 a altas densidades, fazendo com que a aproximagdo 7" = 0 seja aplicavel.
Se o sistema em consideragdo for ndo-interagente, entdo o sistema é chamado de gés
de Fermi. O estudo desse sistema se torna ttil no caso de uma primeira descri¢do
de NSs, onde é possivel obter uma pressdo interna mesmo a temperatura nula. A
aproximagdo 7' = 0 é justificada pelo fato de que a energia de Fermi (e portanto a
temperatura de Fermi T = Er/kp) é muito maior do que a temperatura de uma NS
comum (Tys < 1MeV) (HAENSEL et al., 2007).

Supondo 7' = 0, um sistema de /N férmions ndo terd energia térmica, de forma
que a energia do sistema é equivalente a soma das energias individuais das particulas.

A fungdo de distribuicdo de particulas em um gés de férmions é dada por

1
f(E) = e(E—w/ksT 1 1

2.1)

Como estamos supondo 7' — 0, podemos estimar a funcdo de distribuicdo para dois
casos em fungdo da energia: (i)E < p, f(E) — le (ii)E > pu, f(E) — 0. O poten-
cial quimico é denotado por p. Isto é, para o caso de um géds de Fermi, a funcdo de

distribuigdo reduz-se para

{f(E) - é se £ < 4, 22)

se £ > p.

Ou seja, a energia necessaria para um férmion ser adicionado ao sistema é
p = Ep, denominada energia de Fermi. Correspondentemente, o momentum asso-
ciado as energias de cada estado aumenta a medida que os niveis de energia sao pre-
enchidos. Essa é a razdo pela qual esse tipo de sistema produz uma pressdo, mesmo a

uma temperatura nula.
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2.1 Modelo de gas de Fermi de néutrons

O modelo mais simples de um sistema de férmions degenerados aplicavel para
NSs é o caso do gas de Fermi de néutrons. Temos que encontrar p(¢) para o gas de
néutrons livres a 7" = 0. Vamos derivar a EoS para esse gas, partindo de uma andlise
microscopica dos estados disponiveis para este sistema de particulas livres. A Equa-
¢do[A.6nos da a densidade de estados de momentum k para um sistema de néutrons

livres:

/{32
p(k) = s (2.3)
onde foi usado que os graus de liberdade g = 2 para néutrons, como exigido pelo prin-
cipio de exclusdo de Pauli. J4 que T = 0, o sistema possui estados preenchidos apenas
abaixo no nivel de Fermi, de forma que podemos obter uma densidade numérica de

elétrons dentro da estrela integrando até o momento de Fermi, kp,

k) = [ e d = s

(2.4)

O momentum de Fermi do gés pode ser encontrado, entdo, em funcdo da densi-

dade de massa ou energia

2 N\ 1/3
p=nmy ; krp=nh (37T p) , (2.5)

onde, n é dado pela Equacdo A Equagdo 2.5 relaciona o momentum de Fermi do
gdas de néutrons que constitui a NS modelada até aqui, com a densidade de energia da
matéria. A grandeza kp é portanto um parametro livre para o sistema, fazendo com
que diferentes kr modelem estrelas de diferentes massas e raios. Com ¢(kr) em maos,

precisamos relacionar a densidade de energia a pressao para obter a EoS.

A densidade de energia ¢ para a matéria de gds de néutrons livres pode ser
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obtida a partir da integral sobre os niveis de energia até o momentum de Fermi kp

kp m405 k:p/mc
e(kp) = / E(k)p(k)dk = / (u? +1)Y2u® du, (2.6)
0 m2h3 J,
onde utilizamos a energia para um néutron relativistico E(k) = +/(mc?)? + (kc)? e

fizemos a substitui¢do conveniente u = k/mc. A integral 2.6/ pode ser resolvida analiti-

camente, resultando na densidade de energia ¢(kr) para o gas de néutrons livres

micd

1 . o
(w) = 5 T [(uh + up)(L+ )2 = sinh ™ ] )

onde up = kp/me.

A Equagédo nos permite calcular a pressdo de maneira imediata para um
gds de férmions livres ndo-interagentes. A pressdo interna para o gas de néutrons é

portanto

1 8nc?
p=3 3
3 (27h)

kr 1/2
/ (2 + m?c) "2 kAdk, (2.8)
0

onde v(k) = dE/dk = kc*/E(k). Realizando a mesma substitui¢do para a den-
sidade de energia, a saber u = k/mc, chegamos a expressdo para a pressdo interna da

NS composta por um gas de Fermi de néutrons em fun¢do do momentum de Fermi &y

1 mi*c

T 24 2h3

onde up = kp/mc como no caso anterior. A Equacdo é a pressdo interna de uma

p(UF)

[(uf + DY2(2u? — 3up) 4+ 3sinh ™! up| (2.9

NS pura, constituida somente por um gés de Fermi de néutrons. Precisamos ainda re-
lacionar a densidade de energia € a pressdo para determinar a equacdo de estado para
esse sistema, a fim de inseri-la nas equagdes TOV [1.5/ e determinar propriedades ma-
croscopicas como massa e raio. Entretanto, as expressdes para p(kr) e e(kr) ndo sdo
triviais, de forma que usualmente sdo realizadas duas aproximagdes para o estado da
matéria do gas de néutrons para derivacdo das equagdes de estado. Assim, seguindo
(SAGERT et al., 2006) e (SILBAR; REDDY), 2004) vamos considerar os limites relativis-
tico e ndo-relativistico das Equagdes [2.6|e[2.§ para obter EoSs que possuem uma forma
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simples. Finalmente, essas EoSs podem entao ser inseridas nas equagdes de equilibrio
da estrela para analisar como a constitui¢do microscopica da estrela (nesse caso o

gds de Fermi) afeta as grandezas macroscépicas da estrela, como massa e raio.

No limite de densidades ndo-relativistico, kr << mc, de forma que uv << 1. A
integral 2.8|se reduz para

1mic® 1 kS 72 2 \ 5/3
p(€> =3 TN = ( o ) 65/3 = Knrel 65/37 (210)

3 m2h3 gm?vc5 15m2my \ mpyc?
onde usamos que a densidade de energia no limite de densidades nao-relativistico
é dada simplesmente por €(kr) = n(kr)?2my. Uma equagdo de estado na forma
p(e) = K¢ é chamada equagio de estado politrépica, onde v é o chamado indice poli-
trépico. Portanto, a EoS para o gés de néutrons livres no limite ndo-relativisticoa 7' = 0

é uma politrépica com indice v = 5/3.

Tendo derivado a equagdo de estado pode-se resolver as Equagdes|I.5 para
diferentes valores de pressdo central p,. Os resultados para o raio R da estrela e massa
total M sdo mostrados na Figura 2.1/ para as Equacdes Newtonianas|1.2|e relativisticas
Para o limite ndo-relativistico, vemos que o valor mdximo para a massa de uma NS
é de M ~ 0,44M; utilizando as TOVs, enquanto o raio da estrela fica entre 18 km e 30
km. E interessante observar que, a medida que a pressio central aumenta, a estrela fica
mais compacta, com maior massa e menor raio, fazendo com que as diferencas entre

as previsoes das TOVs em relacdo as equagdes Newtonianas fiquem mais aparentes.

Para o caso de densidades relativisticas onde £z >> mc e consequentemente
u >> 1, devemos obter a densidade de energia total relativistica para o caso do gas de

néutrons,

e(kp) = ST / kF(ch? + m% V22 dk (2.11)
(27h)3 Jo 7
4 5 pkp/myc
_ MpycC 2 1/2, 2

O ( ke )4. (2.13)

4m2h3 \myc
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FIGURA 2.1. Massa M e raio R de NSs no limite ndo-relativistico de densidades, em
fungdo da pressdo central py. Os resultados para as Equagdes(1.2]e[1.5/sdo comparados.
Figura extraida de (SAGERT et al., 2006).

A integral 2.8|reduz-se para

1 mie® [ kg \*
kp) ==X . 2.14
p(kr) 3 An2h? (mNc) ( )

Portanto, para o caso do géds de néutrons livres relativistico, obtemos a equagao

de estado

p(e) = %e, (2.15)

a qual consiste em uma EoS politrépica, agora com v = 1. Como feito anteriormente,
a Equacao pode ser inserida nas equagdes TOV para estimar massa e raio da es-
trela. Porém, é um resultado bem estabelecido na literatura que essa EoS néo satisfaz
as condi¢des de uma solucdo para as TOVs (SILBAR; REDDY) 2004; SAGERT et al.,
2006). Isso porque a pressdo para a EoS politrépica de v = 1 converge monotonica-
mente a 0, sem nunca cruzar o eixo r, de forma que a solugdo ndo satisfaz a condigdo
p(r = R) = 0, pois a estrela teria um raio infinito. O problema com essa EoS estd no
fato de que para uma dada pressdo central inicial p,, a pressdo interna passa neces-

sariamente pela regido ndo-relativistica de densidades da estrela, fazendo com que a
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aproximacdo utilizada nao seja vélida, concluindo que a solugéo relativistica do gés de
Fermi de néutrons nao é vélida para a resolugdo das TOVs sobre o grande intervalo de

densidades da estrela de néutrons.

Até agora foram derivadas duas equagdes de estado para estrelas de néutrons,
considerando dois limites para os valores do momentum de Fermi do sistema de gés
de néutrons livres em fun¢do da densidade do sistema. Entretanto, é interessante ana-
lisar os resultados de uma equacédo de estado que seja véalida para todo o intervalo de
densidades de uma estrela de néutrons, sem a necessidade de aproximagdes. Isso é
realizado em (SILBAR; REDDY)| 2004) e (SAGERT et al., 2006), onde os autores utili-
zam de métodos de localizacdo de raizes das Equacdes 2.6/e sem a necessidade de

utilizar aproximacdes para isolar € ou p.

Os resultados das TOVs para M e R como fungdo da pressdo central p, sdo
dispostos na Figura E possivel verificar que a massa maxima M,,,, prevista
para estrelas de néutrons fica na regido intermedidria de densidades, onde M,,,, =
M (pge*) ~ 0,7Mg. De fato, uma condi¢do de estabilidade para uma estrela de néu-
trons é dM /dp > 0,ja que um aumento na massa total da estrela deve ser acompanhada
por um aumento na pressdo, para equilibrar a estrela contra o aumento da pressao

gravitacional. Assim, a regido da curva M (p,) para po > p{** é constituida por NSs

instaveis.

Um diagrama muito utilizado para estudar o comportamento de diferentes
equagdes de estado para NSs é o chamado diagrama massa-raio, ou diagrama M—R. O
diagrama correspondente para a NS do gas de Fermi de néutrons é apresentado na
Figura Cada ponto da curva M—R corresponde a uma estrela de pressao central py,
onde a pressdo central aumenta da direita para a esquerda. A estrela de néutrons mais

massiva possui pressdo central de py = 3,5 x 10% dyne/cm®.

Até agora foram revisadas as propriedades de um gas de Fermi de néutrons,
em particular como a equagdo de estado para esse sistema afeta propriedades macros-
copicas de estrelas de néutrons modeladas pelas Equagdes A pressdo de dege-
nerescéncia para esse sistema foi calculada, utilizando aproximagdes para os limites
nao-relativistico e relativistico de densidades, a fim de obter a defini¢do do indice po-
litrépico . Utilizando resultados numéricos apresentados nas Figuras e
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R in km

p, in dyne/cm?

FIGURA 2.2. Massa M e raio R de estrelas de néutrons obtidas com as TOVs em funcao
da pressdo central p,. Figura extraida de (SAGERT et al., 2006).
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FIGURA 2.3. Diagrama M—R para a estrela de néutrons do gas de néutrons livres.
A massa maxima de uma estrela dessa constituicdo é M,,,, ~ 0,7M; com raio de
R ~ 9, 1km. Figura extraida de (SAGERT et al., 2006).
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extraidas de (SAGERT et al., 2006) para a solucdo das TOVs, resultados importantes
foram apresentados, como a obtenc¢do do limite M,,,, ~ 0,7Mg. E possivel agora
aprimorar este modelo para a constituicdo da estrela, de forma a estudar estrelas de

néutrons mais complexas.

2.2 Estrela de néutrons com protons e elétrons

Sabe-se que um néutron livre decai em aproximadamente 15 minutos (DUB-
BERS; MaRKISCH, 2021), a partir da reagdo

n—pt+e + . (2.16)

Portanto, o g4s de Fermi de néutrons considerado na sec¢do anterior é instavel
devido a interagao fraca, e uma NS ndo pode ser constituida apenas por néutrons. E
interessante, pois, modelar um sistema ndo-interagente onde os néutrons permanegam
estdveis, a partir de um equilibrio quimico no sistema. Para isso, devem existir rea¢des

inversas a do tipo captura de elétrons,

pT e = n+ .. (2.17)

Se um sistema onde ocorrem as reagdes e acima estiver em equilibrio
quimico e elétrico, dizemos que ele encontra-se em equilibrio-3, pois as rea¢des de de-
caimento  do néutron sdo equilibradas por rea¢des do tipo captura de elétron. Assim,
vamos incluir ao modelo de gas de néutrons livres uma fragdo de gases de prétons e
de elétrons livres, produzidos a partir da reacdo Como estamos considerando um

sistema com carga liquida total nula @) = 0 (JACOBSEN, 2007), temos

Np = Ne = kF,p = kF,e~ (218)
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Ou seja, a densidade de prétons é a mesma da densidade de elétrons, ambas
dadas por o que implica que o momentum de Fermi de ambas as espécies de par-

ticulas devem ser equivalentes. Da condigdo de equilibrio quimico, temos

Hp = Hn — He; (2.19)

onde ;; denota o respectivo potencial quimico de cada espécie de férmion. Descon-
sideramos o potencial quimico dos neutrinos (i, = 0) visto que o fluxo de neutrinos
escapa da NS fria sem quaisquer intera¢des (BAYM et al., 2018). Como ainda estamos

considerando um sistema a 7' = 0, vale que Er = 11, entdo

(CQkfmm +m2cHl? = (ch%’p + 77112,04)1/2 + (c2k;12;,e + m2chHl2, (2.20)

de onde podemos retirar um vinculo para o0 momentum de Fermi do gas de prétons

kr, em funcdo de kg,

(K3, +mi —m2)* — 2mi(kE,, +m3 + mg) + my]'2

kF,p(kF,n) = 2(]{% + m2)1/2

(2.21)

O caso kg, = 0 corresponde ao caso onde ndo hd néutrons livres no gas
composto em considera¢do. Portanto, conclui-se que este modelo s6 é vélido para
Peritica > 3 x 10** dyne/ cm?, estabelecendo uma pressdo interna minima para existén-
cia de néutrons no sistema. A densidade de energia desse sistema composto é sim-
plesmente a soma das densidades de energia parciais de cada gas para a espécie j, isto

2

<,

1 mic®
e=> ely) = < o (22 +uy) (1 +u2)/? — sinh ™' uy] . (2.22)
J

A pressdo de um géds composto por N espécies de particulas é dada pela soma

das pressdes parciais de cada espécie. Como todas as espécies sdo férmions, podemos
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FIGURA 2.4. Equacdo de estado p(¢) para o gads de férmions livres, considerando
equilibrio-5. Existe um salto indicando a pressao p. ... onde ha formacgdo de néu-
trons no sistema e consequente aumento na densidade de energia. Figura extraida de
(SAGERT et al., 2006).

utilizar a Equagdo[2.8| para cada espécie, isto é

1 8mc? PRIy 4 2 4\-1/274 :
=y S [ W R =g @2
~ Jo
J

onde p; é a pressdo parcial do gés de particulas livres da espécie j. A Equagao[2.9nos
dé a solugdo explicita dessas integrais. A pressdo interna do sistema de gas de férmions

livres ndo-interagentes em equilibrio-/3 é dada por

1 o
= o4 2R3 Z m; [(u? + 1)4/2 (2u? — 3u;) + 3sinh ' ;] (2.24)
J

p(kr;)

onde u; = kp;/m;c, com kp; = h(3n2%¢;/m;c*)'/3. E possivel notar que a respectiva
pressdo de degenerescéncia agora tem contribui¢des do gés de prétons e de elétrons.
A Figura 2.4/ mostra o gréafico da equacdo de estado para o sistema de gés de férmi-
ons livres em equilibrio-3 a ' = 0. E possivel visualizar o ponto a partir do qual os

néutrons sdo criados no sistema, causando um salto na densidade de energia.

Uma propriedade bastante ttil na anélise de sistemas compostos por j espécies
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FIGURA 2.5. A densidade de prétons n, e densidade de néutrons n,, como fracdo da
densidade de nucleons n em fun¢do da densidade central p, de estrelas modeladas por
um gds de férmions livres. Figura extraida de (SAGERT et al., 2006).

diferentes de particulas, como no caso da NS composta por um gas de Fermi de varions
férmions, é a razdo de densidades n;/n;,. O grafico da razdao de densidades como
funcdo de diferentes estrelas de pressao central p, é mostrado na Figura2.5, Vemos que
para estrelas de pressdo central < 10% dyne/cm?® a estrela é composta principalmente
por prétons, dificilmente caracterizando uma NS. J& para pressdes maiores que essa
pressdo central critica, a matéria é composta quase que exclusivamente por néutrons,
apontando que o sistema favorece reacdes do tipo fazendo desta a regido vélida
para o modelo de gas de néutrons livres estudado na secdo anterior. Para pressdes

> 10% dyn/cm®, uma frangio consideravel de prétons reaparece no sistema.

O diagrama M—R para essa estrela é exposto na Figura A curva M(R) é
similar aquela da EoS do gas de Fermi de néutrons, porém agora a NS mais massiva
prevista possui um limite M,,,, ligeiramente menor, possivelmente devido ao fato dos
néutrons serem mais massivos que os prétons. A configuracdo da estrela mais massiva
prevista possui fragdo de prétons n,/n.,: ~ 0,2. Vimos nesta subsecao que os detalhes
da constitui¢do quimica da NS sob a luz do equilibrio-g é mais rica comparado com o

caso de apenas néutrons livres.
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FIGURA 2.6. Diagrama M — R para NSs compostas por géds de férmions livres. O valor
de M,,,, é menor que o encontrado para o gas de néutrons livres, com raio correspon-
dente R = 9,24km. Figura extraida de (SAGERT et al., 2006).

Neste capitulo, foram revisados modelos simples para o gas de Fermi de néu-
trons e de néutrons com adi¢do de prétons e elétrons, como matéria constituinte de
estrelas de néutrons. Foram derivadas as equagdes de estado para os dois modelos,
analisando as propriedades macroscopicas de estrelas de néutrons e como estas de-
pendem da EoS escolhida. Apresentamos as representagdes graficas das EoSs corres-
pondentes e diagramas M—R a partir das solu¢des das TOVs revisadas em (SAGERT
et al., 2006). A saber, foram revisados os limites para a massa méxima de NSs cons-
tituidas por um gés de Fermi de néutrons, prétons e elétrons M,,,, =~ 0,7Mg, assim
como uma regido de instabilidade das estrelas modeladas por essa constituigdo, isto é,
po 2 10% dyne/cm’. Ainda, foi notado que para pressdes centrais py < 10°* dyne/cm?,
a estrela é constituida principalmente por prétons e elétrons, ndo caracterizando uma
NS.

Apesar dos resultados interessantes, foram utilizadas aproximagdes significati-
vas e simplificagdes para esses sistemas, a mais importante delas sendo a desconside-
ragdo de interagdes nucleares. Uma consequéncia direta dessa simplificagdo pode ser
vista ao comparar o limite obtido para a massa maxima de NSs M,,,,, ~ 0, 7M com as

estrelas observadas de massa proxima a 2M.
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Portanto, a fim de modelar estrelas de néutrons mais realistas, o préximo capi-
tulo ird abordar sistemas de ntcleons interagentes como composigdo da matéria nu-
clear das NSs. De maneira similar, as respectivas equagdes de estado serdo revistas,
permitindo verificar-se que a inclusdo de intera¢des pode aumentar o limite de massa

para as NSs modeladas pelas equagdes TOV maiores que 2M,.



Capitulo 3

Matéria Nuclear Densa e Interagente

No capitulo anterior foram derivadas as equag¢des de estado para uma estrela
de néutrons constituida por um gés de néutrons, prétons e elétrons ndo-interagentes
aT = 0, obtendo resultados importantes como expressdes para a pressao de dege-
nerescéncia. As solugdes foram extraidas da literatura para as equagdes de equilibrio

hidrostatico (TOVs) e as propriedades macroscépicas da estrela como massa e raio.

Porém, o modelo de géas de Fermi ndo é capaz de descrever as estrelas de néu-
trons observadas. Isso porque, como serd visto neste capitulo, considerar as intera¢des
nucleon-nicleon levam a resultados muito diferentes. De fato, a contribuigdo para
a pressdo devido as interagdes nucleares é tdo grande que o limite de massa de NSs
aumenta em quase quatro vezes. Assim, este capitulo é destinado a andlise das pro-
priedades da matéria nuclear a 7' = 0 a altas densidades e fortemente interagente que
constitui uma estrela de néutrons. De maneira similar ao realizado no capitulo ante-
rior, uma equacdo de estado para o modelo empirico proposto por (SILBAR; REDDY)
2004) é derivada com certo detalhe, para posterior visualizagdo de propriedades ma-

croscOpicas a partir das solugdes das equacdes TOV obtidas da literatura.

Ao final deste capitulo, outros modelos para a matéria nuclear densa de NSs
sdo revistos, assim como a apari¢do de graus de liberdade estranhos a medida que a
densidade da matéria aumenta. Resultados atuais publicados em trabalhos de revisao,
i.e. reviews on neutrons stars EoS, também sdo apresentados, a fim de introduzir os
vinculos utilizados na 4drea de pesquisa sobre a equagdo de estado para a matéria densa

no interior de estrelas de néutrons.

21
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Neste capitulo, sdo utilizadas unidades de MeV para energia e fm para distan-

cias. Alids, convém definir ¢ = 1, tal que hc = 197,3 MeVfm .

3.1 Modelo empirico para interacao nucleon-nucleon

Um modelo simples para descrever um sistema de niicleons interagentes é pro-
posto por (SILBAR; REDDY), 2004), onde é introduzida uma intera¢do nuclear empi-
rica, modelada por dois termos de energia potencial na expressdo para a densidade de

energia por ntcleon ¢/n para a matéria nuclear simétrica (n,, = n,) na forma

e(n) 5 A B
an _ Eo)u?® + = o w=mn/no. .
" my + (Eo)u tgut e, n/ng (3.1)

O primeiro termo a direita da expressao[3.1)é simplesmente a energia de repouso
dos ntcleons, a ser comparado com a expressdo do caso ndo-interagente Além
disso, a massa dos néutrons é considerada igual a dos prétons, i.e. m,, = m, = my.
O termo (E)) é a energia cinética média por nicleon da matéria nuclear simétria no

estado fundamental,

(Eo)

3k 31 (37?2713710)2/3 (3.2)

C52my  b2my \ 2
onde utiliza-se o momentum de Fermi 2.5\ na densidade de saturagio no. Porém, agora
temos o fator de degenerescéncia g = 4 na expressao levando em conta os dois
possiveis estados de isospin para os ntcleons. Os termos que ajustam as intera¢des
nucleares sdo os dois tltimos na Equacao onde o é parametro adimensional e A
e B possuem dimensdo de energia. Esses trés parametros sao livres, de forma que
deverdo ser ajustados a partir de dados experimentais existentes a respeito da maté-
ria nuclear. O modelo deve reproduzir os seguintes resultados bem-estabelecidos na

literatura para a matéria nuclear simétrica a ny,

e A densidade baridnica de saturagdo ng = 0,16/ fm?;

e A energia de ligagdo por nacleon (e(n)/n — my) |n=n, = —16MeV;
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e A compressibilidade nuclear K (ng) = 9dp(n)/dn|,—n, ~ 400 MeV .

Célculos de ajuste levam ao seguinte conjunto de pardmetros para o modelo
empirico da EquagéoB.I(SAGERT et al.,[2006)

A=—-1182MeV, B=0539MeV, o=2112, (E)=221MeV, (3.3)

Como estamos considerando uma matéria composta por ntcleons interagentes,
a expressdo para a pressao que utilizamos para o gds de férmions livres ndo é
mais vélida. Precisamos encontrar uma nova relagdo para relacionar uma grandeza
termodinamica p do sistema a uma grandeza microscépica e. A equacdo fundamental

da termodindmica para um sistema a 7' = 0 é dada por

du=—pdV +» _ p;dN;, (3.4)
J

onde p; é o potencial quimico da particula de espécie j. Podemos expressar essa equa-
¢do como uma densidade de energia por particula do sistema, ja substituindo a densi-

dade de energia para matéria nuclear e,

d(e/n) = =pd(1/m) + 3 1Y 5

onde Y; = n;/n é a fragdo de particulas da espécie j em relacdo a densidade total.
Da Equacéo |3.5/e da defini¢do da pressdo temos que p = —d(e/n)/0(1/n). Portanto, a

pressdo para um sistema a 7" = 0 pode ser dada por

p(e) = n? %, (3.6)

onde p é a pressdo interna da matéria nuclear interagente e ¢/n é a densidade de energia

por nucleon. Substituindo a Equacéo 3.1/ na expressdo acima e resolvendo a derivada,
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pode-se obter uma primeira equagao de estado para a matéria nuclear simétrica,

2 A Bo
— — E 5/3 2 o+1 . .
p(e) no(3< o)l S+ ) (3.7)

Porém, a constituicdo da matéria na qual temos interesse possui alta assimetria
de ntcleons, isto é, para a matéria de estrelas de néutrons n,, >> n,, de forma que
se faz necessdria uma equacgdo de estado para a matéria nuclear assimétrica. O pri-
meiro passo para descrever a matéria nuclear com assimetria de néutrons em relagao

ao numero de prétons é definir um pardmetro que meca a assimetria,

a="n""r (3.8)

E comum tratar a energia do sistema assimétrico de nicleons em funcgio de
(n, ), ao invés das duas densidades de nicleons. Uma dlgebra simples torna pos-
sivel mostrar que n,, = n(1+ «)/2 en, = n(1 — «)/2. A energia do sistema assimétrico
é obtida por uma expansio de Taylor em torno de o = 0. E mostrado em (SAGERT et
al., |2006) que a correcdo em expansdo de Taylor até segunda ordem é suficiente para

garantir a validade da Equagéao na densidade de saturacao,

E(n,a) = E(n,0) + a?S(u), (3.9)

onde S(u) é denominada func¢do de energia de simetria. Este tiltimo termo tém a funcéo
de corrigir a energia do sistema com relagdo a um sistema simétrico de nticleons. Tendo
uma expressdo para a energia total do sistema, a densidade de energia é dada por

e =nE(n,a)/AeaEquacao3.6/dd a equagdo de estado da estrela deste modelo,

p(n,a) = p(n,0) + nea’ [(22/3 — 1){(Ep) (2/3u5/3 —u?) + Sou’] (3.10)

O gréfico da equacdo de estado parametrizada pela densidade numérica
baridnica n, para uma estrela de néutrons constituida por matéria nuclear interagente
de pardmetro de assimetria @ = 1 é apresentado na Figura em comparacao com a

EoS do géas de Fermi de néutrons.
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FIGURA 3.1. Equacao de estado p(n, 1) em fun¢do da densidade de energia da matéria
nuclear interagente em comparagdo com a EoS do gés de Fermi de néutrons. A intera-
¢do é modelada de forma empirica como proposto por (SILBAR; REDDY) 2004). Figura
extraida de (SAGERT et al., 2006).

Se p(€) é maior para uma dada densidade de energia, significa que o sistema
suporta uma maior forga gravitacional contrdria para uma mesma densidade. Uma
convencdo muito utilizada no estudo de equagdes de estado de NSs é definir que dadas
duas equagdes de estado sobre um intervalo de densidades de energia, aquela com a
maior pressdo para o sistema é chamada equagdo de estado rigida, ao contrario de uma
equacdo de estado suave correspondente a uma menor pressao. Pode-se concluir dessa
defini¢do, portanto, que uma EoS mais suave ird prever uma estrela com um limite

menor para M.

Pode-se visualizar a partir da Figura 3.1/ que a equagdo de estado ¢ mais ri-
gida que a EoS para o gas de Fermi considerado no capitulo2] para densidades superio-
res que a de saturagdo n > ny. Como a pressdo interna prevista é maior para uma dada
densidade de energia, pode-se concluir que as intera¢des nucleares fazem a NS supor-
tar uma maior massa total. As diferentes regides indicadas na Figura 3.1 representam
diferentes regides de densidade da estrela. Por exemplo, a densidades menores que a
densidade de saturagdo, o carater atrativo da intera¢do nuclear prevalece, fazendo com

que a EoS seja mais suave nessa regido. Ja para densidades n > ng a EoS é mais rigida,
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FIGURA 3.2. Diagrama M — R para a EoS empirica de (SILBAR; REDDY| 2004). Agora
Moz = 2,7Mg com R = 12, 4km. Figura extraida de (SAGERT et al., 2006)

indicando que o carater repulsivo da interacdo nuclear ¢ dominante. A EoS muda de
comportamento novamente para densidades préximas a ~ 10n, indicando um limite
de densidades fisicas para a matéria de NSs. De fato, ja foi comentado na Segao
que pressOes centrais excessivamente altas levam a NSs instdveis. Isso corrobora o
fato de que é esperado que as densidades centrais de NSs ndo sejam superiores a 10n,
(LATTIMER, 2012).

O diagrama M—R caracteristico do presente modelo é obtido a partir da insercado
da Equagédo nas equagdes TOV. O diagrama é exposto na Figura A pressdo
central p, aumenta da direita para a esquerda na curva M (R). Dentre todas as dife-
rengas com o modelo do gas de férmions livres, a que mais se destaca é o aumento
do limite tedrico para massa de estrelas de néutrons, onde o modelo empirico prevé
M ez = 2, 7M. Esse valor equivale a quase quatro vezes o limite imposto pelo mo-
delo de gas de Fermi do Capitulo 2, mostrando que as intera¢des nucleares na matéria
de NSs contribuem significativamente para a pressdo que equilibra a estrela frente a

pressdo gravitacional de sua massa.

Existe mais uma propriedade fisica da matéria nuclear densa que é interessante

de se analisar. Ao longo deste trabalho, foi observado que um aumento na densidade
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baridnica causa um aumento proporcional na densidade de energia, seja através da
Equagéo 2.5/ ou da Equacédo e que esse aumento na densidade de energia deve ser
acompanhado por um aumento na pressdo grande o suficiente para contrabalancar
o aumento na interacdo gravitacional. Acontece que a taxa de variagdo da pressdo
com respeito a densidade de energia é relacionada a velocidade do som adiabatica na

matéria,

= %, (3.11)
onde ¢, é a velocidade do som adiabatica. De acordo com a relatividade especial, ne-
nhum tipo de informacdo pode se propagar a uma velocidade maior que a da luz no
vacuo. Isso impde um limite na taxa de variacdo da pressdo com relacdo a aumentos
em ¢, ou seja, equagdes de estado ndo podem ser arbitrariamente rigidas. Esse limite
implica que para alguma densidade de energia ¢, a estrela ganha um aumento na forca
gravitacional que ndo pode ser compensada por um aumento correspondente na pres-

sdo interna da estrela. E por essa razdo que as NSs devem possuir um limite de massa

M4, estimado pelas equagdes de estado dos modelos em consideragdo.

Além disso, se para um dado modelo a densidade de energia puder ser reduzida

a uma poténcia da densidade baridnica € = an', temos, utilizando a Equagéo que:

d
p:n—e—EZ(F—l)anF:(F—l)e. (3.12)
dn
Substituindo essa relagdo para a pressdo na Equagdo obtém-se um limite
para o expoente I' < 2. Para valores de I' > 2, a equacdo de estado correspondente

deixa de ser fisica, pois viola a relatividade especial.

Nesta secdo, foi revisado um modelo empirico para a inclusdo de interagdes
nucleon-nicleon em um sistema constituido por néutrons e prétons. A derivagdo das
equacgdes de estado para os casos da matéria nuclear simétrica e assimétrica foi reali-
zada, com a ajuda de alguns resultados retiradas da literatura. Além disso, utilizando
as solugdes extraidas da literatura para as equagdes TOV, foi possivel visualizar os
efeitos das interagdes nucleares nas estrelas de néutrons, em particular o novo limite

estimado para a massa méaxima de NSs M,,,, ~ 2,7M;. Também foi introduzida a
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defini¢do da velocidade do som adiabética na matéria, concluindo que as equagdes de

estado para a matéria nuclear ndo podem ser arbitrariamente rigidas.

3.2 Outros modelos para matéria nuclear densa

A expressdo para a densidade de energia [3.1| utilizada na se¢do anterior apre-
sentou resultados interessantes e didaticos, como a verificacdo de que as interacdes
nudcleon-nicleon contribuem de maneira significativa para a pressdo interna que es-
tabelece o equilibrio da estrela contra o colapso gravitacional. Entretanto, o modelo
possui algumas limita¢gdes, como a suposi¢do de que os dois termos de interagdo na
Equagédo 3.1{ tém a forma de poténcia. Além do mais, nao foi feita nenhuma anélise
microscopica do sistema fisico como foi feita no Capitulo 2l O objetivo desta segdo é
revisar conceitos introdutérios de modelos fenomenolégicos para a descricdo da maté-

ria nuclear densa.

A equagdo de estado da matéria nuclear densa tém sido estudada por diversos
autores, utilizando tanto métodos fenomenoldgicos quanto resultados da teoria nu-
clear de muitos-corpos (e.g. (JACOBSEN, 2007; DUTRA et al., 2012; GOMES, 2011;
BURGIO et al., 2021)). As interagées do tipo Skyrme e a aproximagio do campo-médio re-
lativistico sdo exemplos dos modelos fenomenoldgicos mais utilizados. Discutiremos

brevemente os principais pressupostos e consequéncias nestes casos.

As interagdes do tipo Skyrme consistem em uma abordagem ndo-relativistica,
geralmente definindo um hamiltoniano para o sistema nuclear # = T + V, onde
T =37, p*/2m; é o termo cinético, e V o termo que define a interagdo nticleon-nticleon,
considerando contribui¢des de forgas de até trés-corpos. A maioria das intera¢des do
tipo Skyrme sdo, por construcdo, bem-comportadas préximo a regido da densidade
de saturacdo ng e valores moderados de a. Porém, somente certas combinacdes de
parametros que sdo necessarios para modelar essas interacdes sdo bem-estabelecidos
experimentalmente. Como consequéncia, existem diversos modelos para forcas do
tipo Skyrme que produzem uma EoS similar para o = 0, porém predizem proprie-
dades bem diferentes para a matéria altamente assimétrica. Aqui vale a referéncia ao

trabalho de (DUTRA et al., 2012) que verificou a capacidade de 240 conjuntos de pa-
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rametros de interagdo do tipo Skyrme de satisfazer 11 vinculos derivados de dados
experimentais e propriedades empiricas da matéria nuclear simétrica e préxima a re-
gido de saturacdo, encontrando que apenas 5 das 240 equagdes de estado analisadas

satisfaziam todos os vinculos impostos.

Existem também modelos que utilizam a chamada aproximagdo de campo-
médio, baseados em Lagrangianos efetivos para a interagdo nuclear. Um exemplo é
o modelo de Walecka (WALECKA, 1974), onde as interagdes entre barions sdo media-
das por mésons escalares e vetoriais. O modelo utiliza constantes de acoplamento para
as interagdes méson-ntcleon que sdo fixadas através do ajuste de massas e raios dos
nucleos e das propriedades da matéria nuclear infinita, também para densidades de
saturacdo e matéria nuclear simétrica. Esse modelo foi utilizado por diversos autores
como (GOMES, 2011) e (JACOBSEN| 2007). A principal caracteristica do modelo é a
consideracdo de uma massa efetiva para os nticleons m};, que considera um desvio em
relacdo a massa de repouso dos nicleons em razado da sua interacdo com os mésons
escalares. A densidade de energia do sistema fica dependente, portanto, de m}, e ndo
mais da massa de repouso dos nicleons. As equagdes de estado parametrizadas para
o modelo de Walecka a 7' = 0 sdo dadas por (GOMES, 2011),

1g3 1g3 1 [/2 A ) « iy, ket B
p= 5. 5N np — 5—2"2 t 2 Kg’ff’v - (mN)QkF) Ep+ (my)'In u] , (313)
w o N
1 1 1 . . . kp + E*
€= 59—71213 + 59_2”3 REp) A2 {(ng (m N)sz) LBy — (mN)4 In F—*F} ,, (3.14)
0’ N

onde a energia de Fermi é dada agora em termos da massa efetiva dos ntcleons
Ey = p* = k% + (m¥)? As constantes de acoplamento do modelo séo g, e g, e
devem ser ajustadas a partir de dados experimentais da matéria nuclear densa, se pos-
sivel, através de dados de espalhamento de ntcleons. No limite de altas densidades,
a pressao do sistema é dominada pela pressdao do méson vetorial w, o que é esperado
pois para densidades cada vez maiores a componente repulsiva da interacado forte é

dominante. Isso corrobora o resultado encontrado na se¢do anterior na interpretagdo
do resultado da Figura

Por se tratar de um modelo fenomenolégico, as constantes de acoplamento do

modelo de Walecka sdo ajustadas para reproduzir as propriedades da matéria nuclear
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que possuem dados experimentais confidveis, como a densidade de saturagdo nuclear,
que representa a densidade para a qual a matéria nuclear infinita possui pressdo P = 0.
Ainda assim, o modelo apresenta limitagdes como a previsdo para o valor da incom-
pressibilidade nuclear K ~ 540 MeV, enquanto que os valores estimados em experi-
mentos indicam 230 MeV < K < 250 MeV (BURGIO et al., 2021),

Esses métodos fenomenolégicos descritos geralmente baseiam-se em interagdes
efetivas construidas para descrever sistemas nucleares préximos ao caso simétrico
a = 0, e portanto as extrapolagdes para valores altos de o podem néo ser precisas.
A Figura (3.3|ilustra a incerteza dos modelos fenomenol6gicos em estimar as proprie-
dades da matéria nuclear assimétria e altamente densa. As equagdes de estado obtidas
com intera¢des Skyrme sdo legendadas por Gs, Rs, SLy4, SV, SkI4, SkMP, e SkO. Tam-
bém sdo consideradas duas equagdes de estado obtidas a partir de aproximagdes de
campo-médio, GM1 e GM3. A matéria nuclear simétrica é legendada por SNM e a
matéria nuclear assimétrica por PNM. Para ambos os casos, todas as equagdes de es-
tado estimam valores similares até ~ 2n,, mas divergem para densidades maiores. A
discrepancia é ainda maior para o caso da matéria altamente assimétrica e para a ener-
gia de simetria. A observacdo desse problema é de grande interesse, visto que essas

propriedades sdo importantes para a determinacdo da estrutura e composi¢do de NSs.

A andlise de modelos para a matéria nuclear densa na literatura também é fre-
quentemente feita através de bandas inseridas nos graficos como os da Figura Es-
sas bandas tém o propdsito de filtrar modelos aceitdveis, que sdo dispostas nos graficos
de propriedades da matéria nuclear como energia de ligacdo ou até mesmo de equa-
¢Oes de estado, representam vinculos experimentais ou resultados teéricos de baixa

incerteza.

Ainda ndo foi feita uma revisdo acerca da composi¢do quimica da estrela com-
posta por matéria nuclear interagente, similar a realizada na Se¢do[2.2] A Equacao

3, ou seja, a medida que a densidade da espécie j de particulas

J 1
mostra que kp < p;
aumenta, kr aumenta com propor¢ao ctbica. O sistema logo chega a um ponto onde
adicionar mais uma particula da espécie j é menos favoravel do que adicionar uma

particula mais pesada. Isso ocorre para o caso dos néutrons e elétrons dentro de NSs,
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FIGURA 3.3. Energia de ligacdo por nticleon da matéria nuclear simétrica (SNM) e
matéria de néutrons pura (PNM). A energia de simetria é estimada pelas equagdes de
estado dos diferentes modelos. Figura extraida de (BURGIO et al., 2021).

fazendo com que existam processos de produgdo de mtions logo que

P = He- (3.15)

A aparigdo de barions mais pesados no sistema também é verificada, assim que
a massa dos bérions pesados seja menor do que ji,. Um célculo da composicdo da es-
trela foi realizado por exemplo em (SANTOS; MENEZES, 2004), utilizando uma versdo
refinada do modelo de Walecka, encontrando que hiperons, barions com estranheza S

diferente de zero, tém fragao significativa logo que p ~ 2py.

Entretanto, é dificil estimar com precisdo a populagdo de particulas para den-
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FIGURA 3.4. Populacdo de barions para a matéria nuclear de NSs calculado com o
modelo de Walecka nado-linear (NLWM) a T' = 0. Adaptado de (SANTOS; MENEZES,
2004).

sidades maiores que ny, pois como encontrado por exemplo em (GOMES, 2011), se o
modelo de Boguta-Bodmer é utilizado (outro modelo derivado do modelo de Walecka
original), estimou-se fra¢@es significativas de hiperons logo que p ~ py, indicando que

as populagdes de particulas sdo dependentes do modelo utilizado.

De fato, a presenca de hiperons, assim como outros graus de liberdade hadro-
nicos que aparecem no sistema com o aumento de densidade, é dificil de ser descrita.
Isso se deve ao fato de que as forgas hiperon-hiperon e hiperon-nucleon ndo sdo bem
conhecidas. Alguns modelos sugerem a aparigdo de hiperons na regido ~ 2—4n,, mas
essa conversdo de nucleons em hiperons enfraquece a pressdo interna exercida pelos
bérions, de forma a tornar a equagdo de estado mais suave. Isto faz com que muitos
modelos ndo sejam compativeis com os vinculos impostos pelas observacdes de NSs
massivas, como a observacdo do pulsar MSP J0740+6620 com M = 2,14 £+ 0,20M
(CROMARTIE et al., 2019). Algumas tentativas para contornar esse problema intro-
duzem forcas de repulsdo entre os hiperons ou entre hiperons e ntcleons, de forma a
tornar as equagdes de estado mais rigidas. Espera-se que no futuro, calculos de QCD

providenciem informagdes cruciais sobre os potenciais de interacdo hiperon-hiperon.

A observagdo de estrelas de néutrons fornece os principais vinculos para as

equagdes de estado da matéria de NSs. A Figura 3.5 mostra os diagramas M—R ob-
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FIGURA 3.5. Diagramas M—R para diversas equagdes de estado para matéria de NSs.
Os vinculos de observagdes astrofisicas sdo representados como bandas e utilizados
como filtros. As equagdes de estado com graus de liberdade estranhos (N+Y) ndo sa-
tisfazem o vinculo de massa do pulsar PSR J0740+6620. Figura extraida de (BURGIO
et al., 2021).

tidos a partir de diversas EoSs. A massa do pulsar mais massivo detectado até hoje
PSR J0740+6620 é utilizada como vinculo na forma de banda, como comentado ante-
riormente. Os vinculos fornecidos pelo evento GW170817 e pelas medi¢gdes da missdo

NICER também sdo mostrados.

A dificuldade que equagdes de estado exéticas possuem em estimar o limite
correto para a massa maxima de NSs pode ser visualizada na Figura j& que as
trés EoSs com presenga de hiperons ndo satisfazem o vinculo de massa do pulsar PSR
J0740+6620. Estes topicos sdo ativos na literatura e ndo os abordaremos com maiores

detalhes neste trabalho.

Neste capitulo, foi estudada a matéria nuclear densa e interagente. A saber,

foi considerado um modelo empirico para as interagdes ntcleon-niicleon, obtendo um
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limite de massa M,,,, ~ 2,7M; para NSs. Além disso, foram introduzidos conceitos

importantes como saturacdo nuclear, assimetria e a velocidade do som adiabatica.

Posteriormente, foram revisados brevemente outros modelos tedricos para o es-
tudo da matéria nuclear a altas densidades. Para densidades abaixo da densidade
nuclear de saturacdo, pode-se dizer que existem dados experimentais confiaveis, pro-
duzidos a partir do estudo de niicleos atdmicos e espalhamento de néutrons, que ser-
vem para ajustar os pardmetros dos modelos tedricos. Entretanto, é reportado diversas
vezes na literatura que é dificil construir um modelo que prevé de forma confiavel as
propriedades da matéria nuclear para densidades maiores que a de saturagdo nuclear
e alta assimetria. Isto significa dizer que os experimentos nessa regido da matéria nu-
clear consistem em observacdes astrofisicas de objetos densos, que naturalmente néo
sdo tdo controladas como experimentos de laboratério. Assim, o estado da arte na des-
cricdo da matéria nuclear interagente a altas densidades consiste numa abordagem de

diversos modelos, todos propensos a incertezas.

Finalmente, foi revisada a composigdo da estrela de néutrons a altas densidades,
observando a apari¢do de graus de liberdade estranhos a pelo menos 2 2ny. A difi-
culdade de modelar tais sistemas também consiste na falta de dados sobre sistemas de
hiperons, fazendo com que seja dificil a modelagem de estrelas de néutrons massivas
com equagdes de estado exéticas. Na proximo capitulo analisaremos os nticleons das
NSs e discutiremos a possibilidade de investigar-se as transi¢des de fase na QCD para

o caso de NSs supermassivas.



Capitulo 4

Nucleos de Estrelas de Néutrons

Este trabalho tem considerado até entdo estrelas homogéneas, isto é, constitui-
das por uma mesma fase da matéria, da regido central da estrela até sua superficie.
No Capitulo 2 a estrela era formada por um gas de Fermi de néutrons com adicdo de
proétons e elétrons. J4 no Capitulo[3|a estrela era constituida por nticleons interagentes,
com a apari¢do de graus de liberdade estranhos no sistema sendo brevemente revi-
sada na Secao Entretanto, estrelas de néutrons possuem diferentes regides, cada

uma com propriedades diferentes, como ilustrado na Figura

A atmosfera da estrela possui espessura da ordem de alguns centimetros e é
composta por uma fina camada de plasma que é responsavel pela emissdo do espectro

térmico da estrela, observado na regido do raio-X.

A primeira regido interior da estrela é a crosta exterior, constituida principal-
mente por nucleos de %6 e com alta concentracdo de elétrons degenerados, e modelos
para as equagdes de estado dessa regido sdo baseados em dados experimentais bem-
estabelecidos sobre nicleos atomicos, espalhamento de nticleons e teoria de sistemas

fortemente acoplados pela interacdo de Coulomb.

A medida que a densidade aumenta, processos de captura de elétrons do tipo
2.17| ocorrem de forma a causar uma assimetria o ~ 0,3 nos ntcleos tornando-os ri-
cos em néutrons, e quando a densidade chega & ordem de ~ 10''g/cm?, os néutrons
comecam a ocupar estados nao-ligados. Para essa regido, a literatura baseia-se princi-

palmente em modelos tedricos para construcdo de equagdes de estado.

35
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FIGURA 4.1. Esquematizagdo das regidoes de densidade de uma estrela de néutrons.
Figura extraida de (VIDANA, 2020).

A regido de densidades no intervalo py/4-p,/2 da NS é formada por uma mistura
de ntcleos altamente assimétricos e elétrons e néutrons livres, indicada com a cor verde
na Figura que é caracterizada por possuir nicleos sem a forma esférica usual. Ao
invés disto, os nacleos adotam topologias exéticas as quais a literatura chama "pasta
nuclear"(VIDANA,2020). Evidéncias para a comprovagédo da existéncia dessas estrutu-
ras exoOticas da matéria nuclear ndo sdo bem-estabelecidas, entretanto vale referenciar
o trabalho de (PONS et al., 2013) que indica que uma camada de matéria altamente
resistiva no interior de NSs limita os periodos de rota¢do de pulsares do tipo raio-X
para uma maximo de 10—20s. Isso estd de acordo com a auséncia de observagdes de
pulsares raio-X com periodos maiores que 12 s, fazendo deste um trabalho importante
para o estudo de evidéncias de uma crosta interior amorfa. A transicdo gradativa dos
nicleos para a fase de pasta nuclear é ilustrada na Figura Entdo uma transigdo de
fase para a matéria nuclear homogénea ocorre a densidades 2 0,5p,. A matéria nessa
regido é constituida por néutrons e prétons livres, onde a fracdo de prétons é esperada
ser de 0,02-0,04 np/n (LATTIMER) 2021). E justamente para essa regido da estrela que

as equacgdes de estado obtidas nos capitulos anteriores é vélida.

Contudo, a densidade no interior de NSs pode chegar a valores p ~ 10n, (BAYM
et al., 2018). E interessante, pois, revisar um modelo que descreva a matéria a densi-
dades muito maiores que ny. Nao hd consenso na literatura sobre a composigdo da
matéria nessa regido da estrela, porém a possivel existéncia de matéria de quarks des-

confinados é de particular interesse, visto que estabelece uma ligacdo tinica entre es-
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FIGURA 4.2. Regido da crosta de uma NS entre o raio R da estrela e o raio do ntcleo
externo R.. A medida que a densidade aumenta, os niicleos assumem formas exéticas
denominadas "pasta nuclear". Figura extraida de (BAYM et al., 2018).

trelas de néutrons e a QCD, a teoria fundamental das intera¢des entre quarks. Um
modelo bastante utilizado na literatura para descrever a matéria de quarks no interior
de NSs é o modelo de sacola do M.I.T. (MIT Bag model). Esse modelo efetivo, proposto
em 1974 por (CHODOS et al., 1974), considera a matéria de quarks como um gés néo-
interagente no interior de uma regido denominada sacola, i.e., 0 modelo considera a
matéria de quarks como confinada a regido da sacola, porém livres no interior dessa

regido.

Na Secao vamos revisar brevemente o modelo de sacola do M.I.T. Embora
ultrapassado, este modelo ainda é amplamente utilizado na literatura, pois reproduz
de uma forma simples os conceitos de confinamento e liberdade assintética, consti-
tuindo uma boa alternativa para tratar da matéria de quarks desconfinados. Na Se-
¢do sdo revisados alguns métodos de interpolacdo para modelar a equagdo de es-
tado da regido 1, no intervalo 1 < ng/ng < 10. Alguns aspectos a respeito de transi¢des
de fase no interior de NSs sdo discutidos, em particular a transi¢do para a matéria de

quarks desconfinados. A partir de agora, o trabalho adota unidades naturais ¢ = h = 1.

4.1 Modelo de sacola do M.I.T

Uma propriedade da matéria de quarks que deve ser respeitada pelo modelo

de sacola é a liberdade assintética: quanto mais alta é a escala de energia, menor a
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intensidade da interacdo entre quarks, indicando que a aproximacdo de quarks nao-
interagentes tém validade proporcional a densidade p, fazendo deste um modelo ade-
quado para a possivel matéria de quarks desconfinados no nticleo de NSs. Outro feno-
meno que deve incorporar o modelo de sacola é o confinamento da matéria de quarks
no interior de hadrons. De acordo com a QCD, quando dois quarks tendem a ser se-
parados, os gltions trocados correspondendo a um tubo de fluxo de cor de estrutura
alongada, e quando a distancia entre esses dois quarks é suficientemente grande, é
energeticamente mais favoravel para o gltion a criacdo de um par quark-antiquark.
Assim, os quarks encontram-se confinados na regido da sacola devido a uma pressao

externa, mas no interior dessa regido podem ser considerados como quarks livres.

De acordo com (SCHMITT) 2010), ao descrever a matéria de quarks desconfina-
dos para NSs, pode-se ignorar os sabores de quarks charm, bottom e top. Isso se deve ao
fato de o potencial quimico dos quarks no interior da estrela ser da ordem de 500 MeV,
e portanto baixo demais para criar uma populacdo desses estados. Assim, nesta segdo
sdo considerados no modelo de sacola do M.I.T. apenas os sabores up, down e strange.
Assumindo um sistema de quarks nado-interagentes, sem massa, a ' = 0, composto
apenas pelos sabores f = u,d, s, a equacdo de estado do modelo de sacola na forma

parametrizada por kr é dada por:

e=> e +B,  p+B=> p; 4.1)
f f

O modelo tem como parametro principal a chamada constante de sacola B, que
pode ser interpretada como a pressdo externa a regido da sacola, de forma a repro-
duzir o confinamento da matéria para baixas escalas de energia. Uma ilustracdo das
propriedades do modelo é dada na Figura

As densidades de energia para cada sabor sdo dadas pela Equagdo Além
disso, o fator de degenerescéncia de quarks livres é dado por g = 6, levando em conta

os trés estados possiveis de cor r, g, b para cada quark. Logo, a suas densidades de
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FIGURA 4.3. Ilustracdo do equilibrio das pressdes para uma matéria de quarks livres
no modelo de sacola. Figura extraida de (GONCALVES; LAZZARI, 2020).

energia serdo dadas por:

3
€f = 2472. (4.2)
/

Substituindo essa expressao na Equagao obtém-se a equacdo de estado para
o modelo de sacola do M.L.T. na aproximagao de quarks nado-interagentes, sem massa

(my = 0), para a regido interior a sacola teremos:

pzzpf—Bzé(ef—zLB). (4.3)
f

A Equacao[4.3mostra que a equagao de estado é mais suave para os valores mais
altos de B. O intervalo de valores validos para a constante de sacola B é determinado

experimentalmente (LOPES et al., 2021),

1148 MeV < BY! < 159 MeV. (4.4)

O modelo de sacola original consiste em uma abordagem simples para a matéria
a altissimas densidades. Na Secado 4.2/ serd introduzido o diagrama de fases da QCD,
que para altas temperaturas e baixas densidades é bem-conhecido. Para aproximagdes

de temperatura zero e altissimas densidades, métodos perturbativos da QCD (pQCD)
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FIGURA 4.4. A esquerda, equagio de estado hadrénica politrépica de v = 4/3 a bai-
xas densidades e v = 2 a altas densidades (Linhas continuas) e equagdo de estado do
modelo de sacola ML.I.T. (linhas tracejadas). As setas ligam as pressdes centrais aos
correspondentes pontos (), R), enquanto os nimeros denotam os multimos de densi-
dade baridnica n/n, para EoS hadronica e ¢/¢; para EoS do modelo de sacola. Figura
extraida de (LATTIMER, 2012)

dao resultados confidveis para densidades baridnicas 2 40n,. Para essa densidade, o

modelo de sacola do M.I.T. original representa uma boa aproximacao.

A Figura [4.4) mostra o grafico da equagdo de estado do modelo de sacola do
M.LT. para B'/* = 150 MeV e o diagrama M—R correspondente. A esquerda da figura,
equagdes de estado hadronica e do modelo de sacola sdo mostradas. A EoS hadronica
se mostra mais rigida para altas densidades, fazendo com que as estrelas puramente
hadrénicas tenham facilidade em prever limites maiores para massa de NSs. E inte-
ressante de se observar que as equagdes de estado produzem trajetérias similares no
diagrama M—R comum para o intervalo 1,5 < M/M; < 2, e portanto seria dificil
distinguir uma estrela de quarks de uma estrela de néutrons com base somente em

observacoes de suas massas.

Nesta secdo, foi revisado de maneira breve o modelo de sacola do M.L.T. Esse

modelo é interessante de ser utilizado para a possivel matéria de quarks desconfinados
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no interior de NSs, visto que satisfaz a liberdade assintética e também o confinamento
da matéria em hddrons para baixas energias. Uma pressdo cinética dos quarks, alta
o suficiente para superar a pressdo de sacola B, pode ocorrer quando a densidade
baridnica for elevada, dando origem a matéria de quarks desconfinados. Densidades
desta ordem podem estar presentes no nicleo de algumas NSs, levando a diferentes
possiveis composi¢des dessas estrelas. Portanto, o nticleo pode ser tratado como uma

versdao maior da sacola.

4.2 Transicoes de fase nos nucleos de NSs - testando
o diagrama de fase da QCD

Até aqui foram revisados modelos para a descrigdo da matéria de estrelas de
néutrons a densidades da ordem de saturagdo ~ ny nos Capitulos 2| e 3, e para den-
sidades muito maiores que a de saturacdo 2 40n, na Secdo de forma que agora é
possivel estudar a construgdo de equagdes de estado na regido intermedidria entre esses
dois limites de densidades. Em particular, serdo discutidas as equagdes de estado hi-
bridas. Isto é, equagdes de estado para estrelas com matéria de quarks desconfinados
em seus nucleos. A derivagdo de equagdes de estado hibridas confidveis para a regido
intermedidria de densidades representa um enorme desafio, ja que a regido de densi-
dades 2 1, 1ny ndo pode ser descrita somente via potenciais de interagdo entre barions.
Além disso, os graus de liberdade dos quarks aparecem gradativamente no sistema,
ficando dificil dizer exatamente para qual densidade ou potencial quimico baridnico
ocorrem as possiveis transi¢des no interior da estrela. Como essas condi¢des ndo po-
dem ser atingidas em laboratoério, cdlculos tedricos de equagdes de estado para regides
de densidade intermedidria de NSs devem ser testados exclusivamente por observa-

¢Oes astrofisicas.

Foi apontado na Secdo (3.2 que a equagdo de estado da matéria nuclear densa,
em particular com alta assimetria, é conhecida com precisdo somente até a regido pro-
xima a densidade de saturacdo ncgr ~ 1,1ny. No limite oposto, de altas densidades,
métodos perturbativos da teoria fundamental da interacdo forte, a QCD, sdo utilizados
com precisdo para estimar propriedades da matéria de quarks e gltions para densida-

des n,ocp 2 40ny. Na regido intermedidria de densidades, ncgr < n < nygcp, onde
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FIGURA 4.5. Diagrama de fases da QCD. A escala de densidades em estrelas de néu-
trons é representada sobre o eixo-yp. Figura extraida de (BASTIAN; BLASCHKE,
2018).

nucleos de NSs encontram-se, sdo utilizados métodos de interpolagdo para construir

equagdes de estado efetivas.

As fases da matéria hadronica podem ser dispostas em um diagrama de fases
chamado diagrama 7—u 5, onde T é a temperatura e pp 0 potencial quimico baridnico.
O potencial quimico barionico é relacionado a densidade barionica por pp = 0¢/Onp.
Um diagrama T—up é exemplificado na Figura Como dito anteriormente, a escala
de temperaturas tipicas para NSs é de ~ 1 MeV, fazendo com que as possiveis fases da
matéria densa no interior de NSs sejam aquelas préximas ao eixo-yp do diagrama. Ex-
cegdes para essa aproximacado sdo NSs recém-nascidas e nos instantes finais de colisdes

de NSs em sistemas binérios.

A baixas temperaturas e potenciais quimicos, os graus de liberdade da matéria
sdo hadronicos, i.e., nticleons, hiperons, mésons, etc., enquanto que para altas tempe-
raturas e/ou altas densidades, a matéria forma um plasma de quarks e gltions (quark-

gluon plasma, QGP), ou matéria de quarks desconfinados.

Um trabalho realizado por (WEISSENBORN et al., 2011) demonstrou a possi-
bilidade de EoS hibridas, onde a matéria de quarks desconfinados foi descrita por um
modelo de sacola refinado, sustentarem uma estrela com M > 2);, para uma transi¢ao

de fase de primeira ordem.
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Nuclear —> Interpolated EoS <— Quark models
( non-confining ) (pQCD)

~ 2n, ~ (4-7)n, ~ 100 n,

FIGURA 4.6. Ilustragdo da possivel transi¢cdo de fase da matéria hadronica de NSs. A
matéria possui graus de liberdade hadronicos (quarks confinados) até ~ 2n,. A partir
desse ponto as intera¢des entre os nticleons ndo sdo mais bem-descritas por potenci-
ais de dois corpos ou aproximag¢des de campo médio, regido indicada por densidades
intermedidrias. Para o limite de densidades mais altas esperadas nos ntcleos de NSs

2 Tng, sdo utilizados modelos de matéria de quarks desconfinados. Figura extraida de
(BAYM et al., 2018).

Espera-se que a matéria no interior de NSs encontre-se na fase hadronica a den-
sidades de até ~ ng, e matéria de quarks desconfinados para densidades 2 7ng,. A
transi¢dao, que deve ocorrer nas regides de densidades (4 — 7) ng (BAYM et al., 2018), é
ilustrada na Figura

Para uma dada regido da estrela de potencial quimico ;15, a matéria estard na
fase que apresentar maior valor para pressdo interna, onde ng = 0P/0up. Isto é, dada
uma densidade barionica n g, calcula-se a respectiva densidade de energia e para cada
fase, e aquela que possuir a menor energia é considerada como a fase da matéria em

ng.

Tentativas de construcdo de equacdes de estado para a regido de densidades
intermedidrias consistem basicamente em métodos de interpolacdo entre os resulta-
dos confidveis da regido préxima a ng e os resultados da pQCD a 40n,. Ainda que as
densidades em ntcleos de estrelas de néutrons ndo cheguem a esse valor, sdo feitas ex-
trapolagdes dos resultados da pQCD para ~ 10n, para tornar possivel a interpolagao

entre os limites.

Uma ilustracdo de interpolagdo convencional para uma EoS hibrida é dada na

Figura [#.7] A pressdo da matéria de quarks desconfinados é igualada a pressdo da
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FIGURA 4.7. Para satisfazer a condi¢do de matéria hadronica a ng, a condigdo de que
a pressdo P, da matéria de quarks intercepte a pressdo hadronica Py é imposta. Da
mesma forma, para garantir a matéria de quarks no ntcleo de NSs, a pressdo P, deve
ser maior no ponto de transicdo de fase jy_g. Algumas equacgdes de estado para
a matéria de quarks como representadas por P; e P; sdo desconsideradas por serem
muito rigidas para permitirem matéria hadronica a baixas densidades. Figura extraida
de (BAYM et al., 2018).

matéria hadronica no ponto py_.o. Equagdes de estado muito rigidas para a matéria
de quarks sdo descartadas por ndo serem consistentes com a presenga de matéria ha-
dronica a baixas densidades, o que resulta em um problema pois qualquer equacao de
estado hibrida fisica deve satisfazer o limite inferior de M,,../Ms Z 2, e quanto mais
suave a EoS para matéria de quarks, mais dificil é de a equagdo de estado satisfazer

essa condicao.

Esse método assume de implicitamente que ambas as equagdes de estado, ha-
dronica e de quarks, sdo confidveis na regido de intersecdo para a condi¢do de igual-
dade das pressdes. Porém, a regido de intersecdo np ~ (2—5)ny é justamente a re-
gido onde a equacdo de estado hadronica possui incertezas devido a forcas de muitos-
corpos e intera¢des entre hiperons, enquanto que a equagdo de estado para a matéria de
quarks possui incertezas devido a efeitos de confinamento. Assim, ndo se pode com-
parar de maneira confidvel pressdes hadronicas e de matéria de quarks sobre todo o
intervalo de densidades intermedidrias ng ~ (2-5)n,. Tais considera¢des sugerem que

a construcdo de equagdes de estado que utilizam o critério de igualdade de pressdes na
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regido intermedidria coloca vinculos excessivamente rigorosos na forma da EoS para a
matéria de quarks desconfinados por aceitar os modelos hadrénicos para densidades

acima de seus regimes de validade.

O método mais utilizado para determinar a equagdo de estado para regides in-
termediarias de densidade de NSs consiste na interpolacdo de politrépicas. Supde-se

que a EoS tém a forma de uma politrépica

na regido n;, < n < n;41, onde 7 é o indice politrépico discutido nos capitulos anterio-
res. O nimero de politrépicas é arbitrério, e as condi¢des impostas a EoS interpolada
sdo geralmente respeitar a causalidade ¢? < 1 e suportar um limite de massa maximo
2 2Mg. Esse método foi utilizado por (KURKELA et al., [2014), onde foi imposto que
a EoS interpolada convergisse para a pressdo da matéria de quarks desconfinada a al-
tas densidades, encontrando que os valores validos para os indices politrépicos sdo
2,80 <m < 9,2e1,0 < v < 1,5. A maior restricdo para os valores de ~, se deve
a exigéncia de que a pressdo da EoS interpolada deve convergir para as pressdes de
matéria de quarks desconfinados. Foram obtidos também resultados para as densi-
dades centrais de NSs n S 8ny. Considerando transi¢do de fase de primeira ordem,
2,237 < 4,03.

Um trabalho recente realizado por (ANNALA et al., 2020) utiliza um método
diferente de interpolacdo de equagdes de estado para a regido de densidades inter-
medidria. Os autores analisaram os vinculos entre parametros termodindmicos do
sistema como ¢, e 7 e a composi¢do da matéria no nicleo de NSs. Foi encontrado
que as interpolacdes seguem trajetérias de EoSs hadronicas para baixas densidades,
porém desviam desse comportamento para maiores densidades em estrelas massivas
M = 2M,, sinalizando uma mudanca no estado fisico da matéria. A densidades cada
vez maiores, a equagdo de estado interpolada se aproxima das predi¢des da pQCD
para a velocidade do som 2. Para para um gas ideal de quarks sem massa ¢? = 1/3,

chamado limite conforme.

A observacdo de que interpolacdes para a EoS da matéria de NSs convergem
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FIGURA 4.8. Equagdes de estado interpoladas para a regido intermedidria de densi-
dades. O gradiente de cor representa as velocidades do som em cada modelo. Nesse
método de interpolagdo, hd possibilidade de uma transigdo de fase de primeira ordem.
Figura extraida de (ANNALA et al., 2020).

para parametros termodinamicos da pQCD poderia ser interpretada como evidéncia
da presenca de nticleos de matéria de quarks desconfinados no interior de NSs mas-
sivas. Assim, para as estrelas com observagdes confidveis de M ~ 2M, a presenca
da matéria de quarks ¢é ligada ao comportamento da velocidade do som adiabatica na

matéria c;.

A Figura 4.8/ mostra as equagdes de estado interpoladas, assim como um gradi-
ente de cor para a velocidade do som adiabatica para cada EoS. As equagdes de estado
hadronicas sdo representadas por linhas pretas, que desviam do comportamento da
matéria de NSs para uma dada densidade de energia critica. A descontinuidade das

equacdes de estado interpoladas sdo tipicas de primeira ordem.

Resumindo a discussdo deste capitulo, alguns aspectos sobre a transicdo de fase
de matéria hadronica para a matéria de quarks é revisada, assim como a possibilidade
da existéncia de QGP no ntcleo de NSs massivas. Estrelas de néutrons com ntcleos
compostos por matéria de quarks desconfinados sdo chamadas estrelas hibridas, e pos-
suem uma crosta formada por matéria hadronica e o ntcleo formado por quarks des-

confinados.
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FIGURA 4.9. Estimativas para a massa e raio do ntcleo de quarks desconfinados em
NSs massivas. Figura extraida de (ANNALA et al., 2020).

Ainda assim, avancos sdo obtidos através de observacoes de estrelas de néu-
trons, refinando os vinculos atuais com observac¢des de ondas gravitacionais, resfria-
mento da estrela através de emissdo de neutrinos, assim como dados de massa e raio.
Essas observagdes restringem a gama de EoSs possiveis para estrelas hibridas e redu-
zindo a regido de interpolagdo aceitdvel em graficos da pressdo em funcdo de densi-

dade ou potencial quimico.

As equacgdes de estado de diversos sistemas foram estudadas neste trabalho,
com o foco na inser¢do das EoS nas equagdes TOV, de forma a analisar as propriedades
astrofisicas das estrelas de néutrons modeladas pela respectiva EoS. Mas as equagdes
de estado também representam ferramenta importante no estudo de transi¢des de fase

no interior de NSs.






Capitulo 5

Conclusoes e Perspectivas

Estrelas de néutrons sdo objetos tinicos no universo, pois proporcionam uma li-
gacdo entre conceitos da relatividade geral, fisica nuclear a altas densidades e fisica de
particulas de altas energias. Diversas observacdes recentes e desenvolvimentos tedri-
cos levaram a avangos significativos nos tltimos anos na area da fisica de estrelas de

néutrons.

Neste trabalho, foi realizado um estudo da fisica basica de NSs partindo da cons-
tituicdo mais simples para uma estrela de néutrons, o gas de Fermi de néutrons com
posterior adicdo de prétons e elétrons ao gas. As derivagdes das equagdes de estado
para estes sistemas foram revistas de forma detalhada, assim como as resolugdes das
TOVs existentes na literatura para a visualizacdo de propriedades macroscépicas de
NSs como diagramas M—R. Em particular, foi encontrado que M,,,, ~ 0,7M para

o gés de néutrons e M,P¢ < M)

max max*

Além disso, estrelas com pressdes centrais muito

elevadas consistem em solugdes instaveis a partir da condicao dM/dp > 0.

A inclusdo de intera¢des na composi¢do da estrela muda drasticamente o per-
fil de NSs. Na Segao utilizando um modelo efetivo para as intera¢des ntcleon-
nucleon proposto por (SILBAR; REDDY) 2004), foi derivada a equagdo de estado de
uma estrela de néutrons com matéria nuclear interagente, encontrando para essa es-

trela um limite de massa M., =~ 2, 7M.

A regido de estrelas de néutrons de densidade 2 0, 5n, é constituida quase que
inteiramente por matéria nuclear a altas densidades. Entretanto, é bem-estabelecido

na literatura que os modelos para a matéria nuclear a densidades 2 1, 1n, divergem

49
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entre si, principalmente para o caso de alta assimetria. Os modelos fenomenolégicos
se baseiam em ajustes de dados a respeito da matéria nuclear préxima a regido de satu-
ragdo, de forma que as extrapolagdes para regides de maiores densidades tém grande
incerteza. A presenca de hiperons em NSs comentada na Secdo consiste em um
dos principais problemas na area de fisica de néutrons, conhecido como hyperon puzzle,
i.e., a dificuldade em conciliar as massas detectadas de NSs massivas com a presenca
de graus de liberdade estranhos na composigdo das estrelas. O principal problema
também é o desconhecimento das interagdes hiperon-hiperon e hiperon-ntcleon. Da-
dos provenientes do futuro acelerador internacional Facility for Antiproton and Ion
Research in Europe (FAIR) (SPILLER; FRANCHETTI, 2006), onde serdo reproduzidas
condi¢des da matéria nuclear densa e com alta assimetria certamente ajudardo a im-
por mais vinculos aos modelos fenomenolégicos, de forma a diminuir suas incertezas.
Um dos objetivos do projeto FAIR também ¢é o estudo das intera¢des hiperon-ntcleon,
de forma a elucidar os problemas relacionados a presenca de hiperons na equacao de

estado de estrelas de néutrons.

Como a matéria de NSs pode chegar a densidades da ordem ~ 10n,, modelos
de equagdes de estado para a matéria de quarks desconfinados também recebem muita
atencdo na literatura. Em particular, foi estudado na Segdo 4.1/ o modelo de sacola do
M.I.T. Esse modelo é ao mesmo tempo interessante e didético, pois reproduz os concei-
tos de liberdade assintética e confinamento da matéria de quarks. A equagao de estado
para essa fase da matéria pode ser utilizada como o caso limite da equagdo de estado
p(pp) da matéria de estrelas de néutrons. E claro que existem outras suposicdes para
a constituicdo dos ntucleos de NSs, como condensados mesdnicos e matéria estranha.

Uma discussdo das diferentes propostas para a matéria no niicleo de NSs é encontrada
em (VIDANA, 2020).

A construgdo de equagdes de estado da matéria de NSs para densidades 1,1 <
np/ny < 10 se dd por métodos de interpolagao, onde a pressao da EoS interpolada deve
convergir para equagdes hadronicas a baixas densidades ~ n e para pressdes de equa-
¢Oes de estado de matéria de quarks desconfinados a altas densidades 10n,. Apesar de
a maioria das técnicas utilizarem um conjunto de politrépicas para a interpolagdo, um
estudo recente por (ANNALA et al, 2020) mostrou que um método de interpolagao ba-

seado na velocidade do som adiabatica da matéria ¢, produz resultados importantes.
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Em particular, o autor reporta que para NSs massivas, se o limite conforme ¢ < 1/3
for obedecido pela equagédo de estado, a estrela ird possuir um ntcleo de quarks des-
confinados. O tamanho do ntcleo para estrelas com ¢? < 1/3 se mostra considerével,
podendo chegar a 6, 5km, com M 2 0, 7M.

O telescopio NICER, do acronimo em inglés Neutron Star Interior Composition Ex-
plorer, foi anexado a estagdo espacial internacional em 2017 com a missdo de realizar
medidas de massas e raios de estrelas de néutrons com precisdo de ~ 5%. Até agora,
resultados foram publicados para os pulsares PSR J0030+0451 e PSR J0740+6620, ob-
tendo R = 13,02+ 1,24kme R = 12,47 £2,42km. A massa medida para o pulsar PSR
J0740+6620 consiste na maior massa observada atualmente, com M = 2,08 + 0,07M,
(LATTIMER, 2021). Essas e outras futuras observag¢des irdo impor vinculos mais rigo-

rosos para as equagoes de estado da matéria de NSs.

Acontece que o diagrama de fase da QCD ainda estd em desenvolvimento,
sendo uma 4rea bastante ativa atualmente tanto da fisica teérica quanto da fisica expe-
rimental de altas energias. Como a QCD néo pode ser resolvida por primeiros princi-
pios na regido sobre a linha de transi¢do de fase, ndo hd consenso quanto a transi¢do
de fase no interior de estrelas de néutrons. Assim, uma melhor compreensdo da teoria
QCD para baixas temperaturas e altas densidades baridnicas podem levar a avangos
no entendimento de equagdes de estado da matéria sob as condi¢des extremas de inte-
riores de NSs (BAYM et al., 2018).

Durante este trabalho, em particular no Capitulo [2 e Segdo as equagdes de
estado discutidas modelaram estrelas de néutrons a partir da inser¢do destas nas equa-
¢des TOV. Porém, vale ressaltar que as soluc¢des das equagdes TOV representam uma
estrela estdtica e isotrépica. Estrelas de néutrons reais sdo objetos com rotagao tdo alta
que a estrela perde a forma esférica usual. O grau de achatamento da estrela depende
da velocidade angular de rotagdo 2. Um préximo passo no refinamento das modela-
gens apresentadas neste trabalho seriam possiveis, resolvendo as equagdes para uma
NS com velocidade angular 2, trabalho este desenvolvido primeiramente por Hartle e
Thorne (HARTLE; THORNE] [1968).

Finalmente, avancos na descri¢do de estrelas de néutrons vao ajudar a compre-

ender outros fendmenos astrofisicos, como o colapso dos nicleos de estrelas ordindrias
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e a observagdo de supernovas, o limite de massa para a formagdo de buracos negros e

a dindmica de colisOes entre NSs.
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Apéndice A

Detalhamento matematico para
alguns resultados apresentados

A.1 Densidade de estados para um gas de férmions
livres

Vamos derivar a densidade de estados por unidade de mo-

mentum k, para um sistema de férmions livres. Consideramos
um sistema do tipo ‘'particula numa caixa"tal que 0 < =z; < |
j = 1,2,3, com condi¢des de contorno ¢(0) = (I) = 0. As autoenergias desse

sistema sdo descritas por uma lista (n, ng, n3). A saber,

m’h? 2 2 2
En1,n2,n3 = W(nl + Ny + n3)7 (Al)

Podemos contar o niimero de estados acessiveis com energia menor que E por
uma simples contagem,

N(E) = G(E — E(n1,n2,n3)), (A.2)

nj

onde G(z) = 1sex > 0 e G(x) = 0sex < 0. A partir dai, podemos definir a fun¢do
densidade de estados por unidade de energia p(E),

pE) = —= = > 6(E = E(n1,na,n3)), (A.3)

nj

Para pequenos valores de energia, o espacamento entre os niveis € muito grande
e p(E) tem pouco valor. Porém, a medida que E aumenta, 6 £ se aproxima de valores
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infinitesimais, de forma que p(E) se aproxima de uma fungdo continua muito ttil em
sistemas de muitas particulas.

Podemos estimar o valor de N(E) esquematizando um espago-(n, ns, n3), onde
cada ponto caracteriza um estado acessivel de volume unitario nesse espago. Como
n; s6 toma valores inteiros positivos, o volume do espago acessivel é 1/8 de uma
esfera. A equacdo pode ser identificada como a equacdo de uma esfera de raio

¢ = (2ml*E/7*h*)Y? no espago-(ny, na, n3), de forma que a contagem de estados de
energia menor que E resulta em,

14x /2mi2ENY? 1 omE\ >
N(E)zgg (_WW) :@V<—h2> : (A.4)

onde V = [*. A Equacdo[A.3|nos mostra como obter a densidade de estados,

AN 1 [2m\*?

E conveniente expressarmos a densidade de estados por unidade de momentum
k=+v2mE:

dN ar 4 k?

k)=9g— =p(E)— = V. A6
plk) =g —-=pE) =9 I (A.6)
onde inserimos g que representa o nimero de estados acessiveis de mesmo momentum
k. A equagdo acima sugere uma generaliza¢do para o elemento dn:

J 4rk2dk
n = _—

I 2nn)s
o qual representa o nimero de estados disponiveis de momentum k por unidade de
volume(27h)? no espaco de fase de um sistema com simetria isotropica. Apesar de néo
ser uma derivagdo rigorosa para a expressio é uma forma simples de se chegar a

essa expressao que serd ttil para tratar de sistemas de férmions livres de alta densidade
alT=0.

(A7)

A.2 Pressao interna de um gas isotropico

Vamos derivar uma equagdo para estimar a pressao de qualquer gas isotrépico,
dada a sua densidade de estados por unidade de momentum p(k).

O momentum transferido de uma particula do gas a uma parede imagindria é
Ak = 2muv,, onde v, é a componente paralela a normal da parede. Por simplicidade,
fagamos Ak = 2mu,.
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Considere as particulas que possuem v, € [v;,v, + dv.|. A pressdo correspon-
dente a essas particulas é dada por

dp(v,) = Akd®(v,) = 2mwv,dP(v,), (A.8)

onde d®(v,) é o elemento diferencial do fluxo de particulas. Isto é, d®(v,) = dN/At,
onde, por sua vez

dN(v,) = (Av,)t x n x f(v,)dv,, (A.9)

onde aqui f(v,) é a fun¢do de distribuicao de velocidades do gas. Portanto, temos até
aqui,

dp(v.) = 2mvinf(v,)dv,, (A.10)
A pressdo total é dada pela integral sobre todos os valores v, > 0, entdo

—+00

+oo
p(v,) = /0 2mnv? f(v,)dv, = mn/ V2 f(v,)dv, = mn(v?), (A.11)

—00

onde utilizamos que [ f(x)dx = 2 [["* f(x)dx para f(x) par.

Podemos tornar essa relacdo mais elegante utilizando a fun¢do de distribuicdo
f(¥), para a qual a pressdo sobre toda a distribui¢do de velocidades é

p(¥) = mn/dBﬁvgf(U) =mn (v2), (A.12)

Estamos interessados em um sistema isotrépico, i.e., todas as dire¢des sdo equi-
valentes entre si, de forma que (v2) = (v2) = (v2) = 3(v?), Portanto, utilizando a

Equacao[A.12} para um gés isotrépico,

p= %nm<02> = %n(kv(k)) = %nkv(k:), (A.13)

Portanto, substuindo a densidade de particulas n pela densidade de estados,
podemos estimar a pressdo interna do sistema como

+00 +00
p= [ kebyae =3 [ ko ptiar, (A14)
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