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Admitindo fria e catalizada a matéria su

perdensa (=~ 1014

g/cma), determinamos a estrutura
das estrelas de neutron, integrando as equagges de
equilibrio hidrostatico, derivadas da Relatividade
Geral. A equacao de estado que usamos foi obtida
com o auxilio de formulas semi-empiricas de massa
nuclear,

Encontramos uma larga transigZo de fase
entre a regiao de densidade subnuclear e o dominio
de densidade hiperSnicau 0s pontos da transforma -

¢ao foram calculados como sendo 6,2 x 10ll e 3,8

x 1013

g/cm3° A presenca de tal transigao de fase
significa que a equagao de estado, obtida pelo
nosso modelo, consiste predominantemente de duas
fases, a nuclear e a subnuclear, bem como implica
na existencia de um estado da matéria em que as du
as fases, na pressao correspondente, se encontram
em contato e em equilibrio termodinamico.

Discutimos também algumas propriedades

- o~
macroscopicas das estrelas de neutron,

ii
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ABSTURACT

Structure of neutron stars consisting of a
cold and catalyzed superdense matter were investigated
by integrating the equations for hydrostatic equilibrium
based on the General)Theory of Relativity. The equations
of state used here were obtained with the help of semi-
empirical nuclear mass formulae,

A large phase transition was found between the
nuclear and subnuclear density regions., The density phase

transition points were calculated as 6.2 x 1011 and 3.8 x

1043

g/cm3° Due to such a large phase transition, the equa
tion of state practically consists of two parts: the ﬁu—
clear and subnuclear phases, which afe in contact under

the thermodynamical equilibrium at the corresponding pressu
re,

Some macroscopic properties of neutron stars

were discussed,



INTRODUCAO

A descoberta dos pulsares em 1967 (Hewish et alf., 1968)
tornou real e atual o problema da estrutura das estrélas superden-
sas, em equilibrio hidrostatico. Existe hoje forte evidéncia astro
fisica de que os pulsares sejam, na realidade, estrelas de neutron
em rotagao, dotadas de intensos campos magnéticos, e emitindo ra-
diagoes, principalmente na faixa dos raios-X, que variam rapida e
periodicamente., Tais estrélas, denominadas de estrélas de neutron
em virtude da alta percentagem de neutrons em sua constituicao,tém
densidade em torno da densidade dos nlcleos ordinarios (~ 2 x 1014
g/cm3), massa total da ordem de uma vez a massa do Sol (lMG)' raio
tipico de aproximadamente 10 km, e distancia caracteristica de 100
parsec,

Em vista disso, a atengao de muitos pesquisadores se vol
tou para a investigagao das propriedades da matéria a altas densi-
dades, visando a obter fundamentalmente uma equacao de estado , a
partir dos conhecimentos correntes da Fisica Nuclear tedrica. Em
outras palavras, as pesquisas tém por objetivo primordial encon-
trar uma resposta a célebre questao levantada por Chandrasekhar
(1932): "Dada uma caixa contendo eletrons e nlicleos atomicos (car-
ga total nula), o que acontece se continuarmos a comprimir o mate-

rial indefinidamente?"

Estas pesquisas acerca da matéria superdensa encontram



também motivagao na Cosmogonia moderna. As duas teorias cosmogoni-
cas mais aceitas atualmente partem de premissas frontalmente anta-
gonicas quanto ao estado da matéria nos estagios inicial e final
de evolugao do Universo: a primeira, defendida pela maioria dos as
tranombs, tem a matéria superdensa como estagio final de evolucao
das estrélas e galaxias; a segunda, proposta recentemente por Am-
bartsoumian (1958), admite a matéria superdensa como estagio ori-
ginal. Para ambas és teorias, portanto, o estudo da matéria a al-
tfssimas densidades & de importincia vital.

14 g/cm3, as

A tais altissimas densidades, da ordem de 10
estrélas de neutron sﬁrgem-como a Gnica configuragao estavel da ma
téria barionica fria diante da gravitagdo, numa faixa corresponden
te ao segundo ponto de instabilidade estimado por Landau {(1932),

Calculos recentes do mecanismo de colapsc gravitacional
estelar, baseados em modelos hidrodinamicos (Colgate e White,1966;
Arnett, 1966, 1967; e outros), mostram que as estrélas de neutron
devem ser formadas como produto final de explosces de supernova,
na Qltima etapa de evolugao de uma estréla suficientemente macica
(~2 Mg}o O numero de pulsares galaticos, identificados como rema-
nescentes de explosoes de supernova, aumentou recentemente de 70
para 97 (Clark, 1973).

A Fisica das Particulas Elementares, por sua vez, com O
grande impulso experimentado nos ultimos decenios, contribuiu , de
maneira decisiva, para esclarecer varias questoes importantes da

matéria altamente densa, em especial, na regiac supranuclear (p.



ex., processos de neutrino, formagao de hiperons, e criacao e ani-
quilacao de pares).

Nao obstante esta gama de informagoes, a Fisica Nuclear
foi incapaz, até hoje, de estabelecer em bases satisfatdrias a teo
ria das interagoes nucleares, que permanecem, assim, essencialmen-
te incognitas.

Desse modo, varios potenciais fenomenoldgicos foram pro-
postos (ée ex,, Levinger e Simmons, 1961; Hamada e Johnston,1962),
Dentre todos, talvez o mais realistico seja o potencial a dois cor
pos de Reid (1967), com carogo suave, gue apresenta boa concordan-
cia com os dados obtidos por espalhamento nucleon-nucleon, Nemeth
e Sprung {1968) utilizaram esse potencial para determinar , pela
teoria de muitos corpos de Brueckner e na hipotese de independén -
cia de carga, a densidade de energia da matéria das estrelas de
neutron, na parte proxima a densidade nuclear (0,7 x 1013 a 1014
g/cm3)a Contudo, para valores superiores a 0,8 x 1015 g/cm3 ’ 0s
calculos se tornam nao so dificeis como também incertos (Pandhari-
pande e Bethe, 1973), A propria descrigao da interacao nuclear por.
um potencial passa inclusive a ser duvidosa. Em vista disso, Leung
e Wang (1973) deduziram uma equacao de estado para densidades su-
pranucleares, introduzindo o chamado "espectro de massa bariaﬂiéé
efetiva",

No entanto, alguns trabalhos (p. ex., Kodama e Yamada,

©=197la), mesmo sem seguir o tratamento de Brueckner, levam em conta

“a interacao nucleon-nucleon, através do usc de formulas semi-empi-



ricas de massa nuclear. Tal abordagem do problema tem a° vantagem
de simplificar substancialmente a parte computacional, sem prejui-
zo apreciavel nos resultados gualitativos, embora isso nao possa
ser aplicado com confianga para densidades supranucleares,

| .Na regiao das densidades subnucleares, onde a distancia
média entre particulas ou nicleos & maior que o alcance das for-
gas nucleares, a existéncia de nao-homogeneidades na distribuicao
das cargas positiéas passa a adgquirir importancia, dando margem a
correqaes do tipo Coulombiano na expressao da energia total. Por
outro lado, a estrutura e a estabilidade das estrelas de neutron
leves dependem sensivelmente da equacao de estado da matéria a
tais densidades,

Gragas as contribuicoes de varios pesquisadores (p. ex.,

Hamada e Salpeter, 1961; Bethe et af., 1970; Baym et af.,1971), po
de-se hoje responder, com razoavel conhecimento de causa, a per-
gunta inicialmente proposta por Chandrasekhar,

6 g/cm3), a matéria em seu es

SGF

A baixas densidades (d < 10

tado fundamental, apds o esfriamento, consiste de nficleos de e,

dispostos em rede cristalina e envolvidos por um mar de eletrons

nac-relativisticos:. Quando a densidade atinge a aproximadamente

3

107 g/cm”, os eletrons se tornam plenamente relativisticos e os ni

cleos comegam a ficar ricos em neutrons pela captura de eletrons,

Com o aumento da densidade, o processc de enriquecimento dos ni-

11 3

cleos se acentua, até que, em 4 ~ 10 g/em”, surge um gas de neu

trons livres, que passa a coexistir com os niicleos e o mar de ele-



“trons,

Aumentando ainda mais a densidade, o numero de nucleos
diminui gradualmente, dando lugar, no final, guando a ~ 1014
g/cm3, a uma fase homogénea, composta de neutrons, protons e ele-
trons. Nesta fase, em que a densidade coincide com a densidade nu-
clear, o numero de neutrons & bem maior que o de protons e ele-

14 g/cm3, ou-

trons (em torno de 95%). Para valores superiores a 10
tras particulas aparecem, tais como os muons & os hiperons.

O presente trabalho tem, como objetivo primeiro, estudar
a estrutura das estrelas de neutron, dando enfase 3a regiao subnu-
clear. A transicao de fase que encontramos entre o regime subnu-
clear e o regime nuclear assume um aspecto relevante, e & por isso
investigada com especial detalhe., Para tanto, utilizamos a formula
semi-empirica de Kodama e Yamada (1971b), gue leva em consideracao
‘a compressibilidade da matéria nuclear, e obtivemos uma equacao de
estado da matéria, na hipotese de estabilidade face a  decaimento
beta e de temperatura T = 0 (capitulo III}, Em seguida, resolvendo
as equagoes de equilibrio hidrostatico, determinamos a configura-
cao da estrela {(capitulo IV). Por questdes de unidade e completi-
cidade, apresentamos também o fundamento teorico do modelo de es-
trélas de neutron gque adotamos {(capitulo I}, bem cbmo‘a deducao
das equagoes de equiiibrio hidrostatico (capitulo II). Os resulta-
dos, a que chegamos, sao analisados, em confronto com os obtidos
por outros pesquisadores (capitulo V).

Neste ponto, & indispensavel uma observacac sobre as e-



quagoes de equilibrio hidrostatico., A meétrica do espaco, ocupado
pela matéria a densidades tao extremas, difere bastante da métrica
Euclidiana chata. O campo gravitacional, criado pela materia, en-
curva o espago-tempo, de modo tal que este se torna uma variedade
Riemanniana quadri-dimensional, ou mais precisamente, tendo em
vista a assinatura da métrica, uma variedade pseudo-~Riemanniana.
Diante disso, uma teoria rigorosa scbre estrutura de es-
trélas de neutron deve ser fundamentada, necessariamente, na Teo
ria Geral da Relatividade, embora, em termos puramente quantitati-
vos, os resultados apresentem, no caso de modelos com - densidade

15 3

, somente desvios de menos de 10% em rela-

central d, < 10 g/cm

gao aos obtidos pela teoria da gravitagao de Newton (Hamada e Sal-
peter, 1961). Mais concretamente, os efeitos da Relatividade Ge-
ral, no interior de uma estrela, tornam-se de importancia capital
para densidades da ordem de ou superiores a 1016 g/cm3-(Chiu,1965)°

Oppenheimer e Volkoff (1939) foram os primeiros a apli-
car a Relatividade Geral nos cialculos sobre a estrutura da matéria
superdensa., Adotando o modelo de um gas degenerado de neutrons, e-
les mostraram que a massa maxima para a estabilidade de uma estré-

la superdensa € 3/4 M., Trabalhos mais atuais, com o uso de ou-

@D
tras equagoes de estado, fornecem um limite de aproximadamente
1,2 My (cf. Kodama e Yamada, 197la; Canuto e Chitre, 1973),

Das duas teorias relativisticas da gravitacao mais ig-

cutidas hoje em dia, a de Einstein e a de Brans-=Dicke, escolhemos

por simplicidade a primeira, 32 que em ambas as teorias os modelos



A
.

de estrela de neutron sao bastante similares. Com efeito, Salmona
(1967) mostrou que a introdugao do campo escalar acarreta apenas
uma pequena mudang¢a na configuraqao estelar (mesmo no caso de es-
trélas superdensas), em comparagaoc com as incertezas devidas a in-
teragao nuclear. Usaremos, por este motivc, as equagoes diferenci-

ais derivadas a partir das equacoes de campo de Einstein,



CAPTTULO I: MODELO DE ESTRELAS DE NEUTRON

Apresentamos, neste capitule, as hipoteses fundamentais
e tradicionais, sobre as quais repousam as teorias correntes da es
trutura estelar. Admitidas tais hipoteses, resta especificar, para
uma dada equagso de estado, um valor para a densidade central da
matéria barionica. E a cada valor inicial da densidade central cor
responde, como se tornou comum intitular, um modelo de estrela de
neutron. Uma exposigao preliminar sobre a evolugao de uma estréela
até o seu estado final nos parece bastante oportuna, a fim de me-

‘lhor situar e justificar as hipdteses gue usamos.

1.1, ESTRELA DE NEUTRON COMO ESTADO FINAL DE EVOLUGCAO

De acordo com a maioria dos astrofisicos, as estrelas e
galaxias sao formadas a partir de um gas rarefeito interestelar,
composto essencialmente de hidrogenio, com leve mistura de alguns
elementos mais pesados, como carbono e nitrogenio (cf., por exem-
plo, Hayashi et af., 1962; Burbidge e Burbidge, 1958), Em decor=-

rencia da forga de autogravitagao, surge a instabilidade gravita-



cional, que se torna suficientemente intensa para provocar a con-
densagao da matéria difusa.

A medida que a contragﬁo se processa, a temperatura no
interior da estrela se eleva e a matéria, inicialmente neutra, se
ioniza., Sendo adiabatico o processo, metade da energia gravitacio-
nal liberada se converte em calor, conforme garante o teorema vi-
rial. A outra metade &, entao, gasta para cobrir as perdas de ener
gia por radiagao nas camadas mais externas.

Obviamente, forcas devido a gradientes de pressao come=-
gam a restringir a coniracaoc das particulas, que, durante os pri-
meiros momentos de instabilidade, tém um movimento proximo ao de
gueda livre (c¢4. Clayton, 1968}, No entanto, a escala de tempo hi-
drodindmico & muito pequena em comparagao com a escala de tempo
térmico, & muito menor ainda quando confrontada com a escala de
tempo nuclear. No-caso do Sol, por exemplo,_a escala de tempo hi-
drodinamico & da ordem de 103 seg, ao passo que as escalas de tem-

po térmico e nuclear sao, respectivamente, da ordem de 1014 17

e 10
seg! Isto significa que a evolugao da estréla se processa através
de uma sequéncia de estados de equilibrio hidrostatico, exceto, na
turalmente, o periodo rapido das explosdes de sﬁpernova.

Desse modo, naoc obstante os movimentos de conveccao que:
surgem no transcorrer déste periodo, a estrela pode , seguramente,
ser considerada em equilibrio hidrostatico: a forca de pressao, em

cada ponto, compensa a atracaoc gravitacional das particulas em di-

regaoc ao centro. A contracgao cessa, estabelecendo-se, entao,ao lon
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go do raio, um fluxo estacionario de energia radiante e calorifi-
ca. Esta fase tem duragao relativamente curta: cerca de 107 anos,

para estrelas com massa M~ 1 M_,

©
No final desta etapa, a densidade alcanca quase 1 g/cm3,
e a temperatﬁra chega a niveis tao elevados (perto de 106 °x) que

provoca o inicio das reagoes termonucleares, Tais reagdes  envol-
vem, em ultima analise, a transformacao de hidrogénio em hélio.

‘Comega; assim, um novo periodo na vida da estréla , cor-
respondente ao estagio de sequéncia principal no diagrama de Hertz
sprung-Russel, em que o principal responsavel pela geracao da ener
gia estelar & a queima de hidrogenioc (transformacao nuclear de hi-
drogénio em hélio), através de varias reagoes intituladas de ca-
deias PPI, PPII e PPIII., Os ciclos CNO, sugeridos por Bethe (1939)
e Weizsacker (1938), também contribuem para a energia da estréla.
Nestes processos de fusao, libera-se, sob a forma de calor, uma
quantidade enorme de energia, quase um porcento da energia de re-
pouso das particulas. Eventualmente, outras etapas mais avangadas
podem ocorrer, tais como as etapas da queima de hélio, carbono e
silicio, que sao encontradas normalmente depois do estagio de se-
quéncia principal, isto &, nos estagios de gigantes vermelhas, su-
pergigantes vermelhas, etc.

No processo de desenvolvimento da estrela, o estiagio da

sequencia principal & o mais longo (10° anos, para M~ 2 M), e
s0 termina quando se esgotam completamente as suas fontes nuclea-

res de energia,
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A fim de suprir as emissoes de energia, que continuam a
ocorrer, a estrela volta a se contrair, consumindo a sua reserva
de energia gravitacional, Em vista da sua capacidade calorifica ne
gativa, que @ caracteristica de todo plasma nao-degenerado guando
submetido ao seu proprio campo gravitacional, a temperatura aumen-
ta. A massa da estréla adquire, neste ponto, um caridter critico.
Dependendo de seu valor, a estrela evolui de diferentes maneiras
até o seu estado final, podendo, inclusive, perder massa atraves
de uma ejegaoc lenta e estacionaria na superficie (vento estelar)
ou por violentas explosoes, capazes de desintegrar a propria estr§
la (cf. Zel'dovich e Novikov, 1971).

Para massas inferiores a 1,2 My {limite de Chandrasek-
har), por exemplo, a estrela continua a se contrair, até gue a de-
generescéncia.crescente dos eletrons contribua com o necessario
gradiente de pressao para o equilibrio estelar. A capacidade calo-
rifica torna-se agora poéitiva, e diante da contracao, a températg
ra passa a diminuir, e a estréla comeca a se esfriar com a perda
incessante de sua energia por radiacao. Apos um longo periodo de
esfriamento, talvez 106 anos, a estrela se transforma em ana bran-

7 3 9

ca, com densidade central tipica de 10 e temperatura de 10

g/cm
Ok aproximadamente {Hamada e Salpeter, 1961). Segundo calculos de

opik (1957), anas brancas com M > 0,5 M® consistem predominante-

24

mente de “ "Mg. Por outro lado, Takarada et af. (1966) mostraram

que o predominio & de hélio, no caso de M < 0,4 Moo

No caso de estrélas com M » 2 Mg s OS llltimos estagios
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de evolucao seguem um esquema diferente, Sequndo Colgate e White
(1966) , a degenerescéncia dos eletrons torna-se cada vez mais al-
ta, e o carogo estelar fica cada vez mais denso, porque o gas de
eletrons nao & capaz de contrabalangar, por si sd, a contracdo gra
vitacidnal° Océrre, em seqguida, a captura eletronica pelos niicleos
situados no centro, reduzindo assim, sensivelmente, o nimero de e-
letrons livres, que saoc os responsaveis diretos pela pressao.

A estréla‘atinge, neste ponto, o seu estado de pre-super
nova. A captura eletronica reforca ainda mais a tendéncia para al-
ta densidade no centro, e isso conduz, por sua vez, a um nimero a-
inda maior de capturas eletronicas. Em consequencia, forma-se um
nimero extremamente grande de neutrinos e antineutrinos, e os nu-
cleos ne centro tornam-se progressivamente ricos-em-neutron., O pro
cesso de captura eletronica se verifica suficientemente rapido,
com reducao subsequente da pressaoc eletronica, e o carogco estelar
entra num processo de implosao (colapso hidrodinamico). Os neutri-
nos e antineutrinos nao mais podem eséapar livremente do caroco e
passam a transportar a energia gravitacional liberada pafa as ca-
madas externas, aquecendo-as e ejetando-as com violentas ondas de
choque, Apos a explosao da supernova, as camadas mais centrais so-
frem, entao, uma reimplosac e, no caso de a densidade de massa do
carogo for maior que o valor critico de 6 x 10° g/cm3 (Cameron ,
1971) , aparecera, como produto final, uma estréla de neutron, Con-
tudo, a dinamica das explosoes de supernova ainda nao esta bem es-

clarecida, e os argumentos sao bastante diversificados.
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Se a estréla tiver massa superior a 8 M® , Segundo Came~

ron (1971), entao o estagioc final sera o buraco negro,

1.2, MATERIA CATALIZADA

Obviamente, a direcao geral do desenvolvimento estelar &
no.sentido de consumc de combustivel nuclear. Os fatores mais re-
levantes que regem este desenvolvimento sac as mudancas na massa
da estrela e na distribuicao da composicao quimica.. Tais mudancas
determinam a localizacao das fontes de energia nuclear e condicio-
nam as propriedades térmicas e mecanicas da matéria.

Em vista dé dificuldade de se efetuar um_cilculo pormeno
rizado dos uUltimos estagios de evolucao, o estado final da estrela
& pesquisada, nao tracando a evolucao inteira em detalhe, mas sim,
admitindo~se que a matéria tenha sido catalizada até o ponto final
do processo termonuclear, isto &, supondo-se que todo o combusti--
vel nuclear tenha sido consumido, Tal maneira de atacar o problema
elimina, pela raiz, a necessidade de se fazer-hipSteses " arbitrd-
rias, visando 3 simplicidade matem3tica, ac@rca das fontes de ener.
gia, como por exemplo no modelo de Eddington (Eddington, 1926) e
no modelo da fonte pontual.

Além disso, neste nosso modelo de estréla de neutron, ad

mitimos, inclusive, a matéria catalizada quanto a decaimento beta,
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o que equivale, em outras palavras, a aceitar que a estrela atin-
ja o estado de estabilidade beta, antes de se esfriar até um va-
lor da temperatura em que a energia térmica & desprezivel em re-

lagao a energia de ligagao.

1.3. MATERIA FRIA

Foi Landau (1932) quem levantou, pela primeira vez , a
hipdtese de que as estrelas, uma vez exauridas suas reservas natu
rais de energia, e depois de um longo periodo de esfriamento e de
contragac gravitacional, deveriam no final se transformar em ca-
rogos gigantescos, inteiramente frios e densos, Propds, entao,que
se investigassem as propriedades fisicas da matéria fria e densa,
em equilibrio hidrostatico, sugerindo, anos mais tarde, o chamado
politropo de ordem 3 como uma aproximagac a estrutura estelar.

Com efeito, temperaturas tipicas da matéria nas estre-

6

las de neutron situam=se entre 10 e 108 °K, o que corresponde,

em termos de energia, a 1074 & 1072 MeV, respectivamente, Tais e-
nergias sao extremamente pequenas em relacao as energias de Fer-
mi, que sao superiores a ou da ordem de 1 a 10 MeV. E muito meno-
res ainda, se comparadas com as energias de ligagao por particu-

la, que sao da ordem de 100 MeV,

Desse modo, em primeira aproximagac, a hipotese de tem-
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peratura T = 0 & sequramente boa, salvo durante o breve periodo
imediatamente posterior a formacao da estrela, em que a tempera-

tura pode ultrapassar a 1010 °

K, e também exceto na envoltdria da
estrela, em que a densidade & baixa (cf. Barkat et af,, 1972)., Em
conseqguéncia, podemos aplicar ao mar de eletrons e de neutrons 1i
vres as equagoes relativas a um gas de Fermi completamente dege-
nerado, e desprezar o efeito da temperatura na equagéo de estado,:’
isto &, podemos considerar a estrela de neutron um corpo frio.

O estado da matéria fria &, entao, plenamente determi-
nado pela sua densidade e composicao quimica, a qual por sua vez
depende também da densidade. Neste aspecto, a teoria que usamos 3
unidimensional, no sentido de que a equacac de estado & unidimen~
sional: fungao apenas de uma uUnica variavel, a saber, a densidade
total local. Vale a pena lembrar que a hipdotese de uma temperatu-
ra constante, mas diferente de zero, & inteiramente destituida de
significado fisico, desde que, em condigOes reais, a temperatura

. -

> N oy 3 : ! 2
na superficie e consideravelmente mais baixa que a temperatura in

ternao

Por outro lado, se a temperatura da estrela € nula, en-
tao, pelo teorema de Nernst (c¢f. Landau e Lifshitz, 1969), a sua

entropia sera igualmente nula.

1,4, OUTRAS HIPOTESES
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Uma hipotese basica, que consideramos como hipdtese de
trabalho, € a de neutralidade de carga: a matéria da estréla de
neutron, como um todo, tem igual densidade de nimero de cargas ne
gativas e de cargas positivas, A rigor, isso decorre da necessi-
dade de miniﬁizar a energia total, visto gque uma carga total nao-
-nula da origem a uma contribuigac Coulombiana macroscépica, que
€ estritamente positiva,

A par_disso, admitimos ausencia de rotagao. Supondo ain
da que a distribuicao de densidade seija esféricamente simétrica,
entaoc a estrela, em equilibrio, assumira a forma esférica. Natu-
ralmente, se levarmos em conta a rotagao, a matéria apresentara
simetria axial, e o problema de uma estréla de neutron em rotacao
exigira um tratamento relativistico geral extremamente complica-
do., Na verdade, pela teoria de Einstein, & muito diffcil descre-~
ver objetos plenamente relativisticos, girando relativisticamente
(c{. Thorne, 1970), Grewing e Heintzmann (1973) mostraram que -,
no caso de‘rotaqgo lenta e massas estelares muito grandes, o mo-
mento de inércia relativistico & sensivelmente maior que o valor:
fornecido pela teoria de Newton (por um fator 2, aproximadamen -
te).

As camadas mais externas de uma estrela de neutron sao

dominadas por fortes campos magnéticos (cerca de 1013 Gauss, para

3 g/cm3)0 Isto claramente com~

uma densidade equivalente de 5 x 10
plica o estudo da equacdo de estado e suas propriedades fisicas .

Entretanto, a energia de interacac dos campos magnéticos com 08
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eletrons & da ordem de 101

lt'.l"4 MeV, gque sac despreziveis para densidades superiores a 106

MeV e com o8 niicleos & da ordem de

g/cm3 (Grewing e Heintzmann, 19273}, Portanto, no presente traba-
lho, nao levaremos em consideracao os campos magnéticos, uma vez
que estamos lidando com estrélas de neutron suficientemente den~-
sas, em que sua influencia pode ser tranquilamente desprezada.

A titulo de simplicidade, supomos que a estrela de neu-
tron seja constituida apenas pelas seguintes particulas fundamen-
tais: protons, neutrons e eletrons. A menos que a densidade assuma
valores extremamente elevados, tal simplificacao & valida e repre-
senta uma boa aproximagao para muitas situagoes reais. E a exemplo
do que se faz nas teorias usuais de estrelas de neutron,. aédmitimos
o nilmero barionico total conservado, e aceitamos como verdade a in
dependeéncia da carga em relagao as forgas nucleares, isto &€, a in-
variancia isotopica.,

Por fim, consideramos modelos de estrélas de neutron com

13 14

densidades centrais compreendidas entre 5 x 10°° e 8 x 10 g/cm3.



cAPITULO II: EQUACBES DA ESTRUTURA DAS ESTRELAS DE NEUTRON

A fim de aplicar as equag¢oes de Einstein na determinacao
da energia da matéria das estrEl&s de neutron, limitamos nossa a-
tengao a configuragoes momentaneamente estaticas. Em consequéncia,
o campo gravitacional associado com a matéria serd também momenta-
neaménte estatico, Tal restricao se justifica diante do fato de
que a escala de tempo hidrodinamico & muito menor que as escalas
correspondentes para os processos térmicos ou nucleares., Na hipo-
tese, portanto, de um sistema estidtico e esféricamente simétrico,
utilizamos a solugac interior de Schwarzschild para obter as equa-
goes de equilibrio hidrostatico das estrélas de neutron., Apresen-
tamos também as mesmas equagoes sob forma mais conveniente, tendo

em vista a integracao numérica por computador eletronico.

2.1, EQUACOES DE EINSTEIN

A Teoria Geral da Relatividade nos fornece uma relacao
entre a geometria do espago-tempo e a distribuicao de matéria e

de campos. Tal relagao @ a analoga relativistica da equagao de
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Poisson {cf., p. ex., Tolman, 1934}:

1 =
an ¥ guvR A guv = K Tuv {1)

onde R = R’ & o tensor simétrico de Ricci, e R} & o ten-

uv Uvo uvgo
sor curvatura de Riemann, dado por:

A A
ol ar
A = po BV + Tl ra - rl ra (2)
[TRVE: 3 v 3% av ug ac  pv

com os simbolos de Christoffel relacionados com o tensor métrico
g atraves des
uv

ag,. - 9g 3g
o 1 o ( Ay + AV Y (3)

ax¥ axk

em que g | € definido por:

2 _ BV
ds” = guvdx dx (4)

Vo _ .0
com 9,v9 = Gu
Por outro lado, R = g”“Ruv & a curvatura escalar  do

espago; Tuv o tensor energia-momentum; A a constante cosmologi-

ca; e K & proporcional a constante gravitacional ¢ (K = 8ﬂG/C4)o

r

As equagoes (1) sao as conhecidas equacoes de campo de
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Einstein, Colocando a constante cosmoldogica idénticamente igual a

zero (*), as equacgoes (1) reduzem-se a:
R -1 g R=KT (5)
uv :- Hv

que sao as equacoes de Einstein na sua forma mais simples, e cons-
tituem um sistema de equagdes nao-lineares, Portanto, o principio
de superposigao nao se aplica a campos gravitacionais, e para Tuv
arbitrario, nao existe solugao geral para as equacoes de Einstein,

2.2, SOLUGAO INTERIOR DE SCHWARZSCHILD

Para sistemas com simetria esférica, o elemento de linha

apresenta a seguinte forma padrao (Lemaitre, 1931):

dsz = - eAdr2 - r2(d92 + sen26d¢2) + ev(cdt)2 (6)

onde A= x(r, t) e v = v(r,_t)

(*) Observacgoes recentes em relagao aos objetos quase-estelares ou
quasares sugerem que A possa ser realmente nao-nulo, de valor

=33 cm—zo Fisicamente, isto implica na existen-

estimado de 10
cia de uma pressac ¢ de uma densidade de energia devido ao va-

cuo (cf, Zel'dovich e Novikov, 1971).
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Se, além disso, o sistema for momentaneamente estatico,
o elemento de linha ainda serd dado pela expressao {(6), mas as

funcGes A e v agora dependem de r apenas:

A = x(r) ; v = v(r)

O tensor métrico, neste caso, assume a forma diagonal :

--eA 0 0 0 A
0 -r2 0 0
o) T 0 0 -r’sen®s o )
0 0 0 e’
. -

Ax) define assim o desvio do espaco-tempo a partir

(r)

A funcao e
do Euclidiano, ao passo que a fungao e’ caracteriza as vari -
agées na taxa de fluxo de tempo.

o (1)

Schwarzschild (1916} determinou as funcoes e

e (¥ para a regiao interior de uma distribuicao estidtica, esfe -
ricamente simétrica,

Considerando a matéria constituida de fluide perfeito,
o tensor energia-momentum adquire também a forma diagonél, quando

referido a um sistema de coordenadas localmente galileano, em gque.

o gas e encontra em repousp., A lei de Pascal permite escrever:

3
=T3==-—p

Por outro lado:
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onde p e € sa0 respectivamente os valores proprios da pressao
e da densidade de energia da matéria (incluindo a energia de re-

pouso de tddas as particulas). Entao:

(T ) = {8)

r <
o

o)

1
o

o

Para éste caso particular, as equagoes de Einstein ad-
mitem uma soluqab geral, a saber, a chamada solucao interior de
Schwarzschild, o

Substituindo T, pela equacgao (8) e calculando todos
os elementos envolvidos com o auxilio de (2) e (3), {(cf., p. eX.,
Tolman, 1934), as equacoes (5) fornecem:

Kp= e”* (¢71 gﬁ +r 2) - 2 (9.a)

e (Tt R -y w2 (9.b)

a‘E" _pte d\) (9.c)

Nao havendo singularidades na métrica, equagao (9.b) po
de ser integrada imediatamente, resultando em:

r
e—A = 1 - Kr_l I £ r'2 ar’ (10)

o]
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. f -~ v . .
A fim de determinarmos a fungao e , vamos primeiramen-
te calcular as expressées para dA/dr e dv/dr. Derivando a equa

gao (10), encontramos:

r
g% = e Kr (¢ - r-3 I e r'? ar') (11)
0
Da equagao (9.a), tiramos:
1 - =1

= (Krp + r-~-e 'r")

Com o auxilio da equagao {(10), vem:

g% = e xr (p + 3 J e r'? ar")
o
Ou: .
dv _ A _an
& = e” Kr (p + g) a-r-

onde fizemos uso da relacdo (11), A funciao e° & entdo dada por

r
e’ = exp ( I {Kr® e’ (p + &) - dr/dr'} dr" ] (12y =
e

No caso de € constante, as equacoes (10) e (12} cons-

tituem a chamada solugao interior de Schwarzschild.
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2.3, EQUACOES DE EQUILIBRIO HIDROSTATICO

Para pontos exteriores a estrela, onde Ty = 0, Schwarzs
child mostrou que:
e =1 - ZGM/rc2 (13)

{

onde M & a massa da estréla,

A condigi3o de que a funcdo e ' seja contfnua na superfi-
cie & suficiente para se determinar a energia total da estréla.Lan
¢ando mao das equagoes (10) e (13), temos:

1 2

1l - 2GM/rc2 = 1 = Kr’ € r*" dr'

S T & R

em que R & o raic da estréla. Como E = Mc“, resultas

R
E = 4m I e r? dr (14)
o
As energias gravitacionais ja estao incluidas na equacio
{14) , através do carater nao-Lorentziano da métrica.
A estrutura estelar pode ser imediatamente  determinada

com a ajuda das equacgoes (9) e (l4), se a Equaqao de estado

€ = el{p) (15)

ou equivalentemente p = ple) (16)
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for explicitamente conhecida. Na equagao {15), p € a densidade ba-

rionica total, dada por:
p=p +p 1n

onde PP sao as densidades de nimero de neutrons e de protons,

P
respectivamente,
Contudo, a configuragao das estrélas de neutron & comu -

mente especificada pela fungao

p_=-p(r)

e, para encontrar tal funcao, substituimos na equagﬁo (9.c) a pres

sao por:

p = p2 %F (-g- (lﬁga)
ou

p = %% p - € (18,b)

que € a relagao entre a pressac e a densidade de nimero total , no

caso de estado degenerado. O resultado, entaoc, &:

2_ -1 %
g% = - %-%% (%—%) e Kr {p + 3 [ E r'2 dr'} (19)
p
o

As equagOes (14) e (19) constituem as principais equagoes da confi
guragao das estrelas de neutron, e sac resolvidas sob as seguintes

condigoes de contornos

E=0 para r=20
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p=20 para r =R

Uma maneira alternativa de obter a funcao p = p(r) ( cf.
Kodama e Yamada, 197la), @ admitir primeiramente a independéncia
linear entre as componentes Py e a conservagio do numero total de

barions de cada espécie N;, dado pors

r

N, = 47 J p, e r-dr (20)
o (i=1,2)

Aplicando, entao, o principio variacional (8E = 0) com a condigao

vincular GNi = 0 (i=1,2), obtem-se para cada componente i:

dpi

, r
1
o = - % %ETL et xr {p + 3 I e r'? ar'} (21)
D
o

onde |D| &€ o determinante da matriz D, n x n, cujos elementos sao

definidos por

e |p*| € o determinante da matriz D*, também n x n, obtida a par -
tir de D pela substituigao da i-&sima coluna aze/apiap

(j = lp 2),

. por 3e/3p,
j P j

Em seguida, impoe~se a condigao de energia minima em ca-
da ponto, o gue equivale a tratar as componentes Py nao mais como
independentes, mas sim relacionadas entre si pela equagao (17) e

por:
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. 1 -
n=s (pn .pp) (22)

gue & o excesso de neutrons, tal que 3e/3n = 0. Desta condicao re-

sulta:

YT (23)

Portanto, derivando a equacao (17) em relacdo a r e com

o auxilio da relacao (23), chega-se imediatamente ao resultado(19).

2.4. EQUAGOES SIMULTANEAS

A fim de facilitar a integracao numérica por computador
eletronico, colocamos a equacac (19) sob forma mais apropriada, de

finindo antes uma nova variavel ¥y, como se segue:

r
- L]
Yo = T 3 J € r'2 ar - (24)
o

Com as sw.otituicdes de e’ e p por suas expressdes cor-
respondentes - equacoes (10) e (18b) - a equagao (19) assume o as-
pecto seguinte:

dy1 1l IDil : 2 =1 i
T T I Kr (1 - Kr” y,) (|D|Y1~€+y?3 (25)
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onde, por conveniéncia, fizemos p = Yqo
Por outro lado, da equacao (24), tiramos:

dy _
—2 = .t (3y, - ¢) (26)

ar -
As equacgdes (25) e (26) juntas sao equivalentes a equa-
gao (19), e constituem um sistema de duas eguagoes diferenciais si

multaneas:

dy
1
—— =X fl(r, Yy yz)- {(27.a)
dr
dy.
2
— ZE fz(r, yl, yz) (27.b)

dr



cAPITULO III: EQUAGAO DE ESTADO DAS ESTRELAS DE NEUTRON

Vimos que a estrutura da estrela de neutron pode ser de-
terminada pelas equagoes (l14) e (19), desde que se conhegca a equa-
cao de estado € = € (p). Para as configuragdes consideradas, nao
existe uma equagao de estado que seja comum a todos os valores de
r. A razao € que, ao curso da integragao, ocorrem mudangas na com-
posigio quimica da matéria e até mesmo transicdes de fase, o que
implica na modificagao correspondente na forma da equacao de esta-
do.

Assim, classificamos a densidade de matéria das estrelas
de neutron em trés regioes tipicas: nuclear, subnuclear e supranu-
clear, Calculamos separadamente uma equagao de estado para a faixa
subnuclear e uma outra para a faixa nuclear, e tendo em mente as
incertezas envolvidas, extrapolamos esta Ultima para o regime su -
pranuclear. A equacac de estado de toda a matéria da estréla de
neutron &, entao, encontrada através da determinacao de uma funcao
continué que reproduza, nas respectivas faixas, as equagoes de es-
tado parciais, mantida sempre a condigao ae preésSd e potencial
quImico continuos. Como resultado, achamos uma transicao de fase
entre o dominio subnuclear, de maior compressibilidade, e o domi -

nio nuclear, de menor compressibilidade.
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3.1 - DENSIDADE SUBNUCLEAR

13 g/em?) PO

A regiao de densidade subnuclear (500<d<5,10
de ser pesquisada em duas faixas distintas: uma, caracterizada pe-
la fase "nfcleo-eletron” (500 < d < dl' onde d1 e o valor da densi
dade a partir do qual surgem neutrons 1ivres*): outra, marcada pe-
la existéncia de um mar de neutrons livres e correspondente a fase

13

“nucleo-eletron-neutron® (dl <d < 5.10 g/cm3)°

a) DENSIDADE SUBNUCLEAR SEM NEUTRONS LIVRES

Na regiao de densidade d < dy, admitimos que os barions
se agrupem em niicleos de uma mesma espécie nuclear, e que tais ni-
cleos, segundo hipdtese levantada por Ruderman (1969), se dispo -
nham em estrutura de rede cristalina, imersos num gas de eletrons
degenerados. Para densidade d > 500 g/cm3, os eletrons podem ser
tratados em primeira aproximacao como particulas livres e, assim ,
eles constituem uma distribuigao homogénea de cargas negativas., A

hipotese de neutralidade de carga implica obviamente em Pe = Pp 1

e
* Por neutrons livres queremos nos referir aqueles neutrons que
- T - ) ~
existem fora dos nucleos, Evidentemente, eles mantem interacao

entre si.
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onde Po representa a densidade de nimero de eletrons, Quando a den
sidade for superior a 106 g/cmB, os eletrons passam a adquirir uma
energia de Fermi maior que a sua energia de repouso e entram ha
regiao de éegenerescéncia relativistica.

A uma densidade da ordem de 107 g/cm3, com a energia de
Fermi dos eletrons alcancando aproximadamente 1 MeV, o processo B

inverso

(2, B) + e — (2 -1, A) + Vv (28)

torna-se energeticamente favoravel: um eletron & capturado pelo nii
cleo (Z, A) e um dos protons do nﬁgleo se transforma em neutron.

O processo descrito em (28) faz com que os niicleos f£fi -
quem cada vez mais ricos em neutron, razao por que esse processo &
conhecido como neutronizagao da matéria. Naturalmente, com a densi
dade crescente, a neutronizagao se acentua, de modo que a natureza
dos nucleos presentes se desvia mais e mais da dos niucleos ordina-
rios,

Por causa da presenga dos niicleos, os eletrons péssam a
ganhar uma energia de corregao Coulombiana por unidade de volume ,
€o» resultante da interagao eletron-nlicleo., Além disso,devido aos
efeitos do encobrimento de eletrons, a distribuicaoc de carga nega-
tiva sofre leves desvios a partir da distribuig¢ao uniforme, dando
origem a uma outra correcao Eo, POr eletron que, pela aproximagao

4/3

de Thomas-Fermi, sabemos ser proporcional a Z (Salpeter, 1961).

Dessa forma, a energia dos eletrons, por unidade de volu



32

me E_, tem por expressao:

eﬂ

E =g _+ e+ ¢
e

e F C n

onde e € a contribuicao da energia média do g3s de Fermi e €

& a energia de encobrimento por unidade de volume.

en

Contudo, tendo-se em vista que €_ € da mesma ordem de
grandeza que a energia de ligagao dos eletrons atomicos, podemos
desprezar este termo de corregao, desde que na formula de massa
" nuclear nao deixemos de levar em conta a energia de ligagao ele-
tronica,

A expressac da densidade de energia total para um siste
ma formado por um gas degenerado de eletrons e por niicleos de um
mesmo nimero atomice Z e um mesmo nimero de massa A pode ser es -
crita simplesmente como:

e, = M(Z,A)c’ o+ ep * € (29)

1 F C

O primeirc termo representa a energia dos niicleos de massa M{Z,A)
e de densidade de numero Pe = P/A.

No caso relativistico, a energia média por unidade de
volume do gas de Fermi de eletrons completamente degenerados & da

da por (¢f. Landau e Lifschitz, 1969):

EF = =-ue-ﬂ—a2-*—3= ‘(Senh g - e) (30)
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onde:

8 =4 1n {x + (1 + xz)l/z} (31)

sendo x o chamado parametro relatividade, dado pors

_ A 2 1/3
X = E:E (31%p,)

e m, € a massa de repouso do eletron; ¢ a velocidade da luz no v§
cuo; e B a constante de Planck dividida por 2w, Na expressao
(30), ja estd incluida a energia de repouso do eletron.

No caso ndo-relativistico (x < 1), podemos reescrever a

equagao (31):

@ = 4 In(l + t)
onde:

1/2

t =2x {(1 + x2) + (1 - x)}-l

Desenvolvendo em série binomial, encontramos:

6=4(t-t22+e33-thae 0

Da mesma forma, expandindo equagac (30), vem :

4 5
m [

[ = (9 /33 + 8 /5: + ooo) (32)
F 32v2ﬁ3
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X

A energia de Fermi Eps dada por

Ep = mecz{(l + xz)]‘/2 =1}

& relacionada com a energia média do gis de Fermi eF,através de :

b 2 -

' == EF + m_c (nac relativistico) (33.a)
€ 3 2 .

e =7 EF + mec {relativistico) (33.b)

Em relagao ao termo de corregac Coulombiana €qs USamos a
aproximacao da esfera de Wigner-Seitz e escolhemos a rede ciibica
de corpo centrado como estrutura cristalina dos nficleos, tendo em
vista a minimizagao da energia total (cf. Salpeter, 1961). Assim ,

a energia de interagao por unidade de volume & simplesmente:

€, == 0,902 (ﬁ%)1/3

2/3 4/3
c (34)

fica Z Pe

onde o.& a constante de estrutura fina,

Por outro lado, admitindo gque os niicleos existentes nao
difiram muito dos niicleos ordinarios, de modo tal que possam ser
descritos por meio das formulas padroes de massa nuclear, podemos

entao escrever:

M(Z, A) = Am(Z, A) =~ m,2 + m A

em gue Am(Z, A) & o excesso de massa atomica, isto &, o excesso de
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massa acrescido da massa de repousq dos eletrons, e moe @ unidade
atomica de massa. Para o valor de Am(Z, A), podemos, em principio,
utilizar qualguer uma das inimeras fdrmulas de massa existentes .
Dessas formulas, algumas se baseiam no modelo de gota liquida ( p.
ex,, Myers e Swiatecki), outras se fundamentam no modelo de camada
(p. exX., de Shalit e Talmi)., Neste trabalho, entretanto, escolhe =~
mos a fSrmulé de massa proposta por Garvey et alf. (1969), que fize
ram uso das relagoes conhecidas entre massas nucleares e que parti
ram da hithese do parametro de aspereza R ser igual a Zero.

A razdo de nossa escolha & que a formula de Garvey et al,
apresenta, dentre todas, o menor desvio médio quadratico o dos va~-

lores de R a partir dos valores de Rexp (Wing, 1968). Nao obs-

calc
tante isso, a extrapolagac desta fdormula de massa para a regiao
longe do vale de estabilidade beta & duvidosa. Contudé, ela & usa-
da aqui para estimar a massa dos nlicleos ricos-em-neutron, a fim
de assegurar a consistencia das formulas nas regides perto e 1lon-
ge do vale de estabilidade beta,

A condigao de que os nicleos (2, A) estejam em equill -
brio com o gas de eletrons permite determinar, para cada p, os va
lores de A e de Z, tais que minimizem primeiro em A e depois em 2
a expressaos

- m . c%p (35)

E =
E:1 u

1
A justificativa de se otimizar a expressao (35) ao invés da (29)

& que o ajustamento posterior dos pontos obtidos se torna mais fa-
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cil sem o comportamento linear em p. Salpeter (1961), por sua vez,

> g a
maximizou em relagaoc a A e a Z a quantidade

B(Z,A) = Z E}

A

onde B(Z, A) & a energia de ligagao do niicleo (2, A), e E; a ener-
gia de Fermi do gas de eletrons menos a diferenca de energia de re
pouso entre neutron e hidrogénio. Os resultados de nossos calculos
encontram-se na tabela I. Comparamos os resultados com os obtidos
por Salpeter (tabela II} e também com os de Baym ¢t al, (1971) ,que
fizeram uso da formula de Myers e Swiatecki (tabelas III.a e III,b,
A densidade d, & agora facilmente determinada pela condi

gao de §<0, sendo 6 a energia de ligagao do neutron no interior

do nucleo (Z, A):

§ = M(Z, A=1) + m, - M(Z, A) (36)

onde m, & a massa de repouso do neutron, Obviamente, quando 8 > 0,
nao hd fluxo de neutrons livres, O valor de d, & fornecido na tabe

la IV, junto com os encontrados por outros pesquisadores.

b) DENSIDADE SUBNUCLEAR COM NEUTRONS LIVRES

13

Nesta regiao de densidade (d1 <d«< 5,10 g/cm3), encon
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tramos neutrons livres, nucleos ricqs—em-neutron e eletrons em es-
tado de equilibrio. A densidade de nimero de neutrons livres Pp
por sua vez, aumenta com a densidade crescente. £ claro que a exis
téncia de neutrons livres determina o aparecimento de outros ter -~
mos na expressac da densidade de energia total da matéria, Admitin
do-se auséncia de interagao entre os nicleos e o mar de neutrons
livres, bem como desprezivel o niimero de protons fora dos niicleos,

a densidade de energia total tem por expressao:

2 2
e, = M(Z, Aec Po t €+ Ep M CTp, 4+ £(o,) (37)

Os treés primeiros termos na egquacao acima tem o mesmo significado
que na expressao (29), O quarto termo da a contribuicdo da energia
de repouso dos neutrons livres, ao passo que o Ultimo representa a
energia de interagdo neutron-neutron.

A fim de calcular a energia de interagao neutron-neutron,
langamos mao da formula semi-empirica de massa nuclear de  Kodama
e Yamada (1971b), extrapolando sua faixa de validade para a regi-
ao de densidade 4 < 591013g/cm3° Isto & permitido, porque o compor
tamento das energias nucleares a baixa densidade tambem & levado
em conta na formula de massa. Das quatro formulas apresentadas pe-
la referencia acima, escolhemos a formula F3, visyo que ela corres
ponde a um estado de densidade infinitesimal coé homogeneidade mi
croscopica {isto &, sem clfustens), guando o raio do volume medio
por nucleon se torna infinito,

A formula F, & a seguintes
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P, =p, 2
- n
F3 = {al + a3 (BT;—_'-_E?) }(pn + Qp) (38)

com oS parametros a; e a, dados por:

a, = 7040,773 + 588,5867 £ - 15635,38 (4 - £) /2 4
12430,63 (4 -~ £)™2  Mev
= -1044 -1/2
a, = -1044,180 = 130,3555 £ + 2088,361 (4 .- £) Mev

sendo

£ = {%1 (p, + pp)}l/3 fm=1

5
e

Na expressao (38), o termo aj & o chamado termo de vblumg e a, e o
termo de simetria. Os efeitos de esfera dura nas interagoes nucle
on-nucleon ja sao levados em consideragao.

No caso da energia de interagao neutron-neutron, fazemos

p, =0 ep

p n = Py na equacao (37), e obtemos:

£(p,) = la; + a3) 0, (39)

A exemplo do que fizemos no Item a, a condigao de equili

brio nos permite minimizar a expressaos

2
E, =g, = m,Cp {40)

lembrando que, neste caso, 0 processo de minimizagao se faz em re~
lagaoc a trés parametros: A, % e o excesso de neutrons n, O0s resul-

tados sdc fornecidos na tabela V.,
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Langer et af, (1969} minimizaram primeiro em Z, depois

em A, a guantidade

= < ! 9 "
g = B{(Z, A) Z EF + A EF

onde E; e @; sao as energias de Fermi do gas de eletron e do gis
de neutron, respectivamente, Seus resultados, confrontados com os

nossos, sao apresentados na tabela VI,

3,2, DENSIDADE NUCLEAR

A proporgao que a densidade da matéria sobe, o.nivel de
Fermi do gas degenerado de neutrons fica cada vez mais alto, e com
isso inibe a ejegao de neutrons por parte dos niicleos ricos-em-neu
tron, na medida em que reduz o espago de fase acessivel aos neu -
trons emitidos.

Para uma densidade da ordem de 50101

3 g/cm3 {Langer el
al., 1969) , os nicleos ricos-em-neutron se tornam instaveis e come
gam a se desintegrar: seus nucleons passam a engrossar o niimero
de particulas do gas circundante, A partir de 501013 g/cma, conse-
quentemente, 0Os nlicleos desaparecem da matéria;

A faixa de densidade nuclear & considerada coﬁo aquela

14 g/cm3° Neste regime, admitimos a

que vai de 5,101% g/cm® a 6.10
existeéncia de uma fase homogenea "neutron-proton-eletron® para a

matéria, sendo que os neutrons constituem a parte maior das parti-
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culas presentes. A presenca de muons i e hiperons I na parte su-
perior deste dominio é desprezada.
A densidade de energia total tem, desse modo, as seguin-
tes contribuigoes:
£, = M c2p + m czp + €, + F._ (41)
n n P P F 3

onde os dois primeiros termos sdc as energias de repouso dos bari-

ons, €, a energia média do gas de Fermi, formado pelos eletrons ul

F

tra-relativisticos, e Fy & a energia de interagao baridnica, dada
pela formula de Kodama e Yamada (1971b).

Os resultados, com a minimizacao de:

E, =€, - m czp (42)

530 mostrados na tabela VII.
.

3.3, DENSIDADE SUPRANUCLEAR

14 3

A matéria com densidade d > 6,107 g/cm” & dita estar na

faixa de densidade supranuclear. A tais densidades, surgem outras
particulas, diferentes das que consideramos até agora, como , por
exemplo, os muons e os hiperons. Segundo calculos de Sahakian

14

{1971), 33 a partir de 3,35 x 10 g/cm3 os leptons u~ e os hipe
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rons I comegam a aparecer, em 2.10%? g/cm3 surgem os hiperons A

e em 5,6 x 10°° g/cm’

, os hiperons £%, £ por este motivo que o do-

minio supranuclear & também conhecido como dominio hiperdniceo.
Neste doﬁfnio, nao existem ainda dados experimentais su-

ficientes que permitam fundamentar uma relagac simples entre a

pressao e a densidade., Zel'dovich (1961) sugeriu, entao, uma equa-

¢ao de estado, na forma de:

b= (L - 1)c2d (43)

onde p € a pressao e b um parametro sujeito & restrigao b < 2 .
Leung e Wang (1973) introduziram o chamado espectro de massa bari-
Onica efetiva e encontraram uma forma assintética, valida para

ol7?

d ~ 1 g/cma, dada por:

d

H

(5 + 20)p (44)

sendo a um parametro.

Por outro lado, como ja observamos na Introducao, a des-
crigao das interagoes nucleon-nucleon por intermédio de um potenci
al, neste regime, se torna bastante duvidosa. Em vista disso, sem
ultrapassar muito as incertezas que os outros métodos apresentam ,
decidimos simplesmente estender a faixa de validade da equag%o(4if;
extrapolando-a para o dominio hiperonico, pelo menos até um valor

de a4 - 10%° g/en’

, que € o limite superior do dominio de densidade
de interesse neste nosso trabalho. £ evidente gque, fazendo isso ,

nds nos conformamos com um tratamento apenas qualitativo do proble
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ma na matéria a densidade supranuclear,

A tabela VIII apresenta os resultados a que chegamos.

3,4, TRANSICAO DE FASE

A minimizacao das densidades de energia total, em cada
dominio discutido, conduz a uma relacao entre ¢ e p, que fisica -
mente representa o lugar geométrico dos estados de equilibrio do

L] 3 .4 -
sistema, no espago determinado por Pre pp e £, Tal relacao € mos -

trada esquematicamente na figura (1),

Figura (1)
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E evidente da figura (1) que o ponto de intersecio A en-

tre a curva correspondente a faixa subnuclear e aquela referente a

regiao nuclear constitui um ponto de descontinuidade para a pres -
o= o = a L o o . o -

sao. Novamente, a condigao de equilibrio exige uma -configuracao de

energia minima., Isto significa que, & medida em que a matéria é

comprimida a altas densidades, ela evolui no espaco s pp’ e €

[

ao longo da trajetoria MAN, ao invés de MAP,

Todavia, lembrando que p = (%% p = €) e que p = 1/v, on-
de v & o volume por particula, entdo, o gridfico (1) pode ser tradu
zido para o diagrama (2), em que p & plotada contra v {também es -

guematicamente) .

Figura (2)
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0 grafico (2) apresenta estreita semelhanca com as iso -
termas da equagao de van der Waals.

Foi mencionado no inicio deste capitulo que devemos im -
por a condigao de continuidade sobre a pressdo e o potencial quimi
co. A razao & que desejamos, a paiocri, levar em conta a possibili=
dade da existéncia simultanea de duas fases da matéria das estre -
las de neutron, em estado de equilibrio quimico e termodinamico.

Com efeito, se admitirmos que a matéria no dominio nucle
ar ¢ a matéria no dominio subnuclear constituem duas fases distin-
tas e homogeneas, podemos, entdo, aplicar a elas as segquintes con-

digcces de equilibrio {c¢f., p.ex., Landau e Lifshitz, 1969; e Reif,

1965} ¢
p(l) = p(z) (45 .a)
pit = {2 (45,b)

Nas equagoes (45), os Indices 1 e 2 denotam as fases, e My & o po-

tencial quimico da particula de espécie i, dado por:

L. = 3G _ 3G
S R ONy p,T

em que G & a energia livre de Gibbs, definido por :

G=E - TS5 + pV

sendc E a energia da estrela, V o volume, S a entropia e T a tempe

ratura,



Voltando ao grafico (2), podembé"véEEQﬁé, para um dado
valor de p, compreendido entre Py € Py encontramos tres valores
de v (ou equivalentemente, de p). Entretanto a condigao de estabi~-
lidade contra flutuacoes de volume reduz este numero a dois valo -
res possiveis, a saber: v' e v, Por outro lado, a condicac de
equilfbrio exige que a energia livre de Gibbs por partieula, g ,
seja um minimo, Prova~se, facilmente, que isto & satisfeito, desde
que as areas IJO e OKL da figura (2) sejam iquais, o que correspon
de a uma forma alternativa de expressar as condicoes (45).

Dessa forma, o grafico (2) assume o aspecto:

Figura (3)
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A transicao de fase ocorre, portanto, a& pressao e tempe-
ratura constantes, e se realiza, mantendo-se as condigoes (45) sa=
tisfeitas. Ora, os pontos da transformagaoc de fase no grafico
€ X p, correspondentes aos pontos IL do grafico p % v, podem ser
obtidos de uma maneira simples, se lembrarmos que, no caso de uma

teoria unidimensional como a nossa, as equagoes (45) se escrevem s

uI = uL (46 .a)
dE _ 490E
(TF p = E)I = {§$.p - E)L (46 .b)
Como:
B I _ 3¢ ' L _ 3¢
u—ﬁI e n...r‘;l‘

a equacao (46.b) fornece imediatamente:

€ = Ep = ut tpy =01

mostrando que a densidade de energia varia linearmente com a densi
dade de niimero barionico, em que o coeficiente éngular € igual ao
potencial gquimico,

Consequentemente, satisfazer as condicoes (45) equivale
a interligar, no grafico £ x p, as duas curvas por intermédio de
uma tangente comum EF (figura (1)), cujos pontos de contato, Py €
Pae determinam a transigao de fase, Para achar tais pontos, prepa-

ramos um programa, a fim de se realizar este calculo através do
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computador, Encontramos, como resultado: p; = 0,2295 x 1071 &3 e

py = 0,3683 x 1073 ™3,

Pode-se, por outro lado, mostrar facilmente que 08 pon -
tos Py € Py independem do comportamento linear da densidade de
energia total em relagao a p. Foi baseado nesse fato que, por sim-

plicidade, minimizamos as expressoes de E, ao invés das expressces

correspondentes de €.

3.,5. EQUAGOES DE ESTADO APROXIMADAS

Em principio, podemos resolver as equacoes diferenciais
(14) e (19) da estrutura estelar, usando as expressoes que deriva
mos nas segoes anteriores para a densidade de energia total, Contu
do, tal procedimento levanta graves dificuldades guanto a tempo de
calculo.

Diante disso, € natural que procuremos expressSes mais
simples, embora aproximadas, analiticas ou nao, que nos permitam
uma integracao rapida das equacoes de equilibrio hidrostatico.

Assim, notamos que, na faixa subnuclear sem neutrons 11-“
vres, as contribuigdes dominantes a energia total provém da enef—
gia de Fermi do gas de eletrons e da energia dos niicleos. Conse -
quentemente, podemos escrever a densidade de energia total direta-

mente como a soma das duas contribuicgoes:
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ef = Ep + M(Z, A)c2 p/A (47)

A quantidade €' difere de €, por menos de 0,01%, Entre -
tanto, os problemas nao param ai, Os valores de A e de 2 dependem
da densidade de niimero total p, Diante disso, & imperioso dividir
convenientemente a faixa das densidades em subfaixas, cada uma de-
las caracterizada por um mesmo valor de A e de Z (portanto, de um
mesmo n) e uma mesma espécie nuclear, todos previamente calculados.
Em boa aproximacao, admitimos que € varie suavemente ao se passar
de uma subfaixa para outra, e que em cada uma das subfaixas seia
possivel a aplicagao da eguacao (47),

Desse modo, a derivada primeira de £’ tem uma expressao

bem simpless

de? 2 dEF
’a"p“‘" = M{Zp Adc /A + 0,5(1 - n) aﬂa;;

ondes

I = mec2(1 + xz)l/2
1%

sendo x o parametro relatividade,

De forma analoga, a derivada sequnda & dada por:

2

2 4 de
d e = {0,5(1 = M} ot
do dpp
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com d2€ 7
F_ 2 2 3 2
E:_? = m1°m,c (ﬁ/mec) {x (1 + x%)
P

1/24-1

Por outro lado, no dominio subnuclear com neutrons li-
vres, resolvemos plotar os dados em escala log-log e ajustar a

curva obtida a um polindmio de ordem Nj, minimizando a expressao:

Ppo= ] ing; - ] a (nepITHZ/(ing)? (48)

=1 j=1
onde os Gy sao os valores encontrados da densidade de energia to-

tal para o = p acrescidos de um termo linear ap,, sendo o uma

i
constante convenientemente escolhida, tal que para todo s tenha-
mos lnGi > 0. Os coeficientes aj sao os coeficientes do poli-
nomio que minimizam a equagao {(48)}. O fator (1nci)'2.s meramente
um peso estatistico.

Dessa maneira, a densidade de energia total na faixa
subnuclear com neutrons livres tem por exnréssioe

! =1 2
Equb = exp{ jzlaj {1np) } = ap + m c”p , (49)

Para a minimizacao da quantidade (48), optamos pelo mé-
todo de Powell (1965), que & essencialmente um método iterativo,
tendo em vista sua rapida convergencia. Os valores finais dos Nl
coeficientes ay sao dados na tabela IX.

Quanto ac dominie nuclear e subnuclear, plotamos os da-
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dos em escala linear, e ajustamos a curva a um polindmio de ordem

N,, extremando a gquantidade:

K
= - j=1,2 1/2
F, = E {c, I b. 03 MY/ 65 (50)
i 2 =1/2
em gque agora O peso estatistico e dado por Gi °
Os valores finais dos Nz coeficientes bj' depois da mi~
nimizacaoc de Py sao fornecidos na tabela IX, junto com os aye

Assim, a densidade de energia total nesta faixa pode ser

simplesmente escrita como:

€ = ] b, pd=1 o muczp (51)



carfTULO 1V: ESTRUTURA DAS ESTRELAS DE NEUTRON

A equacao de estado total gue obtivemos no capitulo ante
rior nos permite agora determinar a estrutura das estrelas de neu-
tron. Para isso, integramos numericamente as equagoes de equili -
brio hidrostatico, pelo método de Runge-Kutta-¢ill (Gill , 1950) ,

13 , g.10Mq/cn’,

com densidade central assumindo valores entre 5,10
Dessa maneira, encontramos a funggo p = p(r) para uma familia de
modelos de estrélas de neutron, e em cada caso, determinamos a mas
sa e o raio da estrela. Calculamos também o niimero total de pro -

tons e de neutrons, bem como o indice adiabatico e a energia de 1i

gagao por particula,

4,1, CONFIGURACAO DA ESTRELA

A configurag3o da estréla € caracterizada fundamental -
mente pela fungao p = p(r), que fornece em cada ponto o valor da
densidade de nuimero barionicoc total. Gragas a equagao de estado
que derivamos no capitulo III, estamos agora em condigdes de deter

minad-la, bastando para isso integrar numericamente as equagodes{27).
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0 método dm integragao que escolhemos & o processo de quatro se -
quencias de RKG, por ser o mais apropriado a situacgoes estﬁticas o

No método RKG, uma escolha judiciosa do passo para a in-
tégraggo € de importancia crucial. Como nao desejamos fazer, de an
temao, uma estimativa do raic da estréla, nac podemos admitir um
passo constante., Em consequencia, um valor varidvel foi adotado ,
com a condigao de ser pequeno sempre que a massa ou a densidade
de nimero barionico total mudar rapidamente. Desse modo,escolhemos

0 passo como dado simplesmente por:

= 1dm_=};dpwl 52
D= &= ~x= 5 a7 (52)

onde § & um parametro introduzido para satisfazer as necessidades
tanto da precisao quanto do tempo de calculo, No caso, fizemos 6
igual a 0,01,

Obviamente, D nac pode ser medido em fermis. A unidade
que mais convem &, inégavelmentey o quilometro. Mas, nas eguagoes
(27), ¢ € medido em Mev/fm>, £ possivel superar tal dificuldade ,

se notarmos que a quantidade

Hj=R

r
[ € r“z dr?
0

é adimensional (c{. equagao (10)). Entao, uma escolha apropriada
da constante K = BTrG/c4 nos permitira medir a densidade da energia
total em Mev/fm3 e a distancia em quilometros. Um calcule elemen-

tar mostra que a constante K deve ser igual a:K=3,31556x10”5fm/MeV°
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Separamos a integracao numérica em duas partes distintas:
a primeira, do centro da estréla até o ponto r = Ty onde ocorre a
transicac de fase; a segunda, dc ponto ry até a superficie da es -
tyzela, onde a pressao &€ nula.

Na 12 parte, entretanto, surge de imediato uma dificulda
de;: para r = 0, Yo diverge! Neste caso, temos gue expandir a fun -

cao € = €{r) em série de potencias, de modo que:

r
Yz(r) = r°3 { (8{0) + 88 (0) r* + ooo] r'2 dr!
o dr’®

Obviamente:
y2(0) = £(0)/3 (53)

Assim, as condigoes iniciais para o processo RKG, nesta 18 parte ,

r=20

Yl(o) = pC ’.\_'

yo(0) = elp)/3

A Ultima igualdade foi escrita com o auxilio de e(r=0) = e(p=pc);‘.

Os calculos desta 12 parte cessam quando p atinge o va -
lor Pye correspondente ao primeirc ponto da transicao de fase no
plano _£p.

Para a 2% parte da integragao, tomamos como valores ini-
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ciais o valor de p referente ao segundo ponto da transicao de fa -
se, e os valores de r e de Yy, correspondentes aos valores finais

_ da etapa anterior., Temos, assim:

r”—“fl
yy(Ey) = py

vz = ¥alry)

4.2, RAIO DA ESTRELA

Levanta-se agora um problema importante: até que valor
de r devemos continuar com a integracao;

Em primeiro lugar, lembremos que na superficie da estre-
la a pressao do gas degenerado de eletrons @ nula., Podemos, entao,
com o auxilio da equagao (18.a) fazer uma estimativa do valor da
densidade para a qual a pressao se anula, Com efeito:

= o2 %E _ ¢
Pp=p 55=

ou:

%% =0 (54)

onde E representa a energia total de um eletron e & dada por:

E = Ec + < EF > {558)
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Na igualdade (53), E, & igual a e./p e < E_ > & a energia média de _
um eletron livre, que no limite nao-relativistico tem por expres -

sac (cf. equagdo (33.a)):

2

< E_ > = é EF = é m_c (x2/2)

Da relacao (52), resulta imediatamente que <Ep> = - E./2.

Ou, depois de transformagdes simples:

d = A2

56

No caso de “"Fe, a densidade para a qual a pressao se anula &

3 g/cm3. Como encontramos 56Fe em

igual aproximadamente a 1,5 x 10
todas as densidades inferiores a 1,6 x 105 g/cma, podemos, portan-
to, restringir o processo RKG aos valores de r < R, sendo R corres

3

pondente a d = 1,5 x 10 g/cm3. Tomamos este valor de R como sendo

o raio da estrela.
4,3, NOMERO DE PROTONS E DE NEUTRONS; MASSA TOTAL
O nimerc de protons Np e de neutrons Nn sao fornecidos

através das equacoes (20). Explicitamente:

N = 4nm I pp eA/2 r2 dr .
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Para calcular tais integrais, podemos incorporar N_ e Nn ao pro -

s}
prio processo de RKG, bastando para isso aumentar o nimero de com-

ponentes para 4 e fazer Np =yy e N, =y, Em conseauéncia, obte -

moss:
dy :
352 = 47 ppek/2 r2 = f3(r,y1?y2) (56?a)
dy
g = 4 p eM? % = £ (r,y,,v)) (56.b)

e

Obviamente, os valores iniciais para r = 0 sao:

Y3 = ¥4 =0
dyy _dyy
T~ -0

= e » L]
Np e Nn sao expressos em termos do numero barionico so -

lar, definido como N_ = Mo/mu = 1,1967 x 1057 barions,

10]

Nas figuras (4) - (6), plotamos a densidade de protons ,
pp, e a densidade de neutrons, Ppe ©M relagac a r, para varios va-
lores da densidade central,

Por sua vez, a massa total da estrela pode ser calculada

com o auxilio da equacao (14).

R
M= E/c2 = (4w/02) f € r2 dr
o
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Ous

M = (4w/c2) R3y2(R)
A massa total, em unidade de MQ, € plotada contra a densidade cen
tral na figura (7)., Contudo, a existé&ncia da transicao de fase em

= 0,023 fm_3 (d1 = 3,8 x 1013g/Cm3) e a falta de confianca na

P1

- ) . 14 K S
equacao de estado para densidades superiores a 8 x 10 g/cm” li-
mitam o grafico ao intervalo 5 x 1013 ¢ d, < 8,104 g/cm3o

4.4, ENERGIA DE LIGAGCAO E INDICE ADIABATICO

Para discutir equilibrio e estabilidade da estréla,é de
interesse determinar tanto a energia de ligacao por particula ’
Elig' quanto © fhgice adiabatico, Y.

Com o guxflio das equacoes (14) e:(20), a energia de

ligagac por particula € calculada pela expressao:

{mnNn +(mp + me)Np} - E ,
Eyjq = (57)
g N

onde N & o numero baridnico total, isto é:

N=N_ +N
n p

Na figura (8), plotamos E,;, Versus o logaritmo da den-

ig
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sidade de numero central Por © podemos ver que os pontos extremos
encontrados coincidem com os da figura (7). Com efeito, isto & o
que tem gue ser, como pode ser visto, derivando simplesmente a e-
quagac (57) em relagao a Pge

0 indice adiabatico vy & definido como:

_ d{lnp) ,
Y = a"(Tﬁ%)' (58)

Por outro lado, a compressibilidade x & definida pors:

1l dp

= = {59

X ° 3 )
Assim, o Indice adiabatico & relacionado com a compressi

bilidade através de:

.
T em— 60
Y = 5% (60)

As figuras (9) e (10) mostram a variacao de y em rela =

cao a p para duas configuragoes distintas.



capfTuLo v: ANALISE DOS RESULTADOS

Antes de entrarmos na discussao dos resultados deste tra
balho, & conveniente lembrar que, no dominio das configuracoes su=
perdensas, o método de extrapolagao € o meio uUnico e basico de co-
nhecimento, Como tal, torna~se inevitavel o aparecimento de incamg
das incertezas, na prspria expressao quantitativa dos dados do pro
blema. Obviamente, os resultados que encontramos refletem esta si=-

tuacao de imprecisaoc essencial,

5.1, EQUACAO DE ESTADO

0 surgimento de uma transicao de fase entre o regime nu-
clear e o dominio subnuclear traz como consequencia imediata um fa
to fisicamente interessante: existe um estado da matéria em que as
duas fases (nuclear e subnuclear) se encontram em contato e em

s o 2 F o
equilibrio guimico.
Diante da transformacac de fase, que ocorre no plano €p

3 1 3 -3

em p) = 0,023 fm 3 g/em) e p, = 0,37 x 1072 £m

11

(dl = 3,8 x 10
ldz = 6,2 x 10 g/cm3), calculamos a equagao de estado na faixa

subnuclear, considerada como sendo o intervalo:
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1

0 <d<6,2x 10 1 g/cm3

em que 0 limite superior coincide aproximadamente com o valor da

11 g/cm3), a partir da qual tem inicio a e -

densidade limiar (6.10
missao de neutrons livres por parte dos niicleos ricos-em=-neutron
(ef. tabela 1),

£ possivel, portanto, concluir que a equagio de estado ,
obtida através de nosso modelo, consiste praticamente de apenas du
as fases da matéria: a nuclear, formada por um todo homogéneo de
neutrons, protons e eletrons, e a subnuclear, constituida de nﬁclg
os, envolvidos por um mar de eletrons livres.

Como € evidente nas tabelas III e V, os nucleos -semente
perto do limite superior da fase subnuclear, tornam-se muito ricos
em neutrons, em comparagao com os niicleos ordinarios, Isto signifi
ca que a aplicagao da formula de massa & um tanto ou qﬁanto duvido
sa. No entanto, esta incerteza nao afeta muito as propriedades ma-
croscopicas da estrela de neutron, uma vez que a energia total nao
sera muito diferente dos valores calculados com a fOrmula de massa.
Por outro lado, para o calculo do valor da densidade limiar do flu
xo de neutrons livres, tal incerteza assume um papel importante, e
sua influéncia & bastante sensivel.

A interacao entre niicleos e neutrons livres, que despre-
zamos neste nosso trabalho, tem somente o efeito de deslocar no
sentido descendente ¢ valor que encontramos para a densidade limi-
ar da ejegao de neutrons livres. A fim de calcular este efeito, to

davia, € indispensavel um calculo de muitos corpos, complicado e
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mesmo assim, de credibilidade limitada., A alternativa &, pois,cons
truir uma teoria para tratar tal interacao numa maneira mais ou me
nos simples, porem segura, por exemplo, encarando-a como uma per -
turbagao a formula de massa nuclear, devido ac gas de neutrons,

13

O limite inferior da fase nuclear (3,8 x 10
vemente mais baixo gue o encontrado por Bethe et af, (4,34 x 10

13 g/cm3)° Ambos usaram a  teoria

g/cm3) e por Langer et af, (5.10
de muitos corpos de Brueckner, Vale a pena, desse modo, notar a se
melhanga quantitativa entre o calculo de muitos corpos e nosso mé-
todo extremamente simples,

Encontramos uma transicao de fase muito grande, entre as
fases nuclear e subnuclear. A existéncia de tao larga transigao
constitui um ponto de divida, por causa da interacao niicleo-neu =
tron que nao levamos em consideracao. Esta interagao abaixa a ener
gia total e provavelmente reduz a transicao de fase a niveis mais
modestos. Com efeito, alguns trabalhos (cf{. Baym et af,, 1971) mos
tram que a regido nuclear & suavemente prolongada até a regido sub
nuclear, com a formacao de nucleos extremamente pesados (A = 103)o
Contudo, a propria energia nao mudara muito, de modo que'novamente
as propriedades macroscopicas da estréla de neutron ndao sofrerao.

modificacoes substanciais,
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5.2 CONFIGURACKO

'Nas'figuras (11) - (13), mostramos a distribuigao de den
sidade de trés estrélas de neutron tipicas. Podemos ver claramente
o efeito da transigao de fase na regidc de superficie, A camada su
perficial, com denéidade subnuclear {constituida, portanto, de ni-
cleos e nuvem de eletrons livres), apresenta uma cauda curta, para

densidade central de 5 x 1014

g/cm3o Esta camada superficial nao
exerce influéncia palpavel, nem na massa, nem na energia de liga -
gao por particula.

Com a transicao de fase, & bem nitida a identificacao do
chamado carogo da estrela, cujas propriedades determinam efetiva -
mente o comportamento da estrela. Acredita-se que o caroco se en -
contre numa fase de superfluidez, com os protons apresentando su-
percondutividade. A fase de superfluidez pode ser importante no
tratamento da rotagao. Contudo, trabalhos mais recentes (Canuto e
Chitre, 1973; Pandharipande, 1973; Ostgaard, 1973) mostram ser pos
sivel o aparecimento de uma solidificacao da matéria de neufronoﬁé
ra Canuto e Chitre, p.ex., tal solidificacao aparece para densida-
des superiores a 1,6 x 1015 g/cm3@

Na tabela X, apresentamos as propriedades de alguns mode

los de estréla de neutron. Na tabela XI, comparamos nossos resulta

dos com os encontrados por Bbrner e Cohen (1973), e por Cohen et
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al. (1969), Mostramos, também, na figura (14) a distribuicao de
densidade de uma configuracao instavel, com densidade central i -
gual a 0,085 fm—3. Neste caso, a cauda & bem mais longa,com mais
de 5000 km,

-

Nossos calculos indicam uma massa minima de 0,06 Mg, &

3. Este valor & proximo ao obtido

densidade central de 0,09 fm
por Kodama e Yamada (0,05 M@) e por Cohen et a2,(0,065 MO). 0 va-
lor maximo de M por nds encontrado & 1,05 M., mas este resultado
é condicionado pelas limitacoes da equagao de-estado nesta regi-
ao de densidade correspondente, Comparamos este valor com os en -
contrados por Canuto e Chitre, 1973 (1,39 MG)f Kodam& e Yamada,
1971a (1,2 M@): Oppenheimer e Volkeoff, 1939 (0,75 Mé): Cohen el
al., 1969 (1,92 MG). 0 aparecimento de picos na figqura (7) € rela
cionado com a estabilidade da estréla face a contragdes radiais ,
de modo que as estrélas estaveis pelo menos tém que satisfazer a
dM/de . > O. |

Colocamos também a figura (15), em que o raio da estre-

la é plotado contra a sua massa. Vemos, como & de se esperar, que

quanto maior o raio, menor a massa, e vice-versa.



CONCLUSAO

A partir de um modelo simples de estrela de neutron (es-
tavel face a decaimento beta, sem rotacao, com temperatura igual
a zero, etc.), determinamos uma equagao de estado para a matéria
a densidade subnuclear, nuclear e supranuclear, minimizando as ex-
pressoes da energia total correspondente a cada uma das regices de
densidade., Para a energia de interagao nucleon-nucleon, utilizamos
a férmula semi-empirica de Kodama e Yamada, ao inv8s de aplicar a
teoria de muitos corpos de Brueckner.

Se lembrarmos que trabalhamos em terrenc de amplas incer
tezas, podemos, entdao, afirmar que os resultados a que chegamos
nao diferem muito apreciavelmente dos obtidos por outros pesquisa-
dores., Exceto em um ponto:

As condicoes de equilibrio quimico permitiram encontrar
uma transigao de fase entre a regido de alta compressibilidade (fa
se subnuclear) e o dominio de baixa compressibilidade (fase nucle-
ar), Aparece, portanto, no nossoc modelo, um estado da matéria em
que a fase nuclear coexiste, em equilibrio, com a fase subnuclear.
Tal transiqéo.de fase esta relacionada, entre outros fatores,a com
petic@o entre a energia de superficie nuclear e a energia de com -

\
pressibilidade nuclear.
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Os pontos da transformagac de fase (4, = 3,8 x lolsg/cm3

11

ed, = 6,2 x 10 g/cm3) determinam o limite inferior da faixa nu-

2
clear e o limite superior da regiao subnuclear, respectivamente.Is
to significa que, pelo nosso trabalho, o ponto em que os nlicleos
desaparecem para dar lugar a uma fase homogénea de neutrons, pro =
tons e eletrons @ ligeiramente inferior aos vélores encontrados

13 g/cm3) e por Bethe et al, (4,34 x 1013

por Langer ef af.(5 x 10
g/cm3)e Esta pequena diferenca entre o nosso resultado e os dois
acima mostra ser bastante compensador o uso da formula semi- empi-
rica.

Por outro lado, como nossos calculos mostraram que s a

11 3

partir de 6 x 10 g/cm

€ que os neutrons livres comecam a surgir,
entao, esta fase subnuclear se caracteriza praticamente por nucle
os e o mar de eletrons livres apenas, visto que ja em 6,2 x 1013g/
cm® tem infcio a transicao de fase.,

Contudo, se se levar em éonta a interacao niicleo-neutron
que desprezamos neste trabalho, a transformagao de fase provavel -
mente ira se processar para pontos mais proximos um do outro, vis=-
to que tal interagao fornece uma contribuicao negativa para a ener
gia total,

Sugerimos, em consequencia, que trabalhos futuros proéu:
rem incorporar nos calculos a interacdo entre os niicleos e os neu-
trons livres, bem como levar em consideracao um tratamento da maté

ria a temperaturas diferentes de zero (para estudo das proprieda -

des termostaticas da matéria nuclear, ¢{§. Kupper et al,, 1974) .,
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Por fim, sugerimos que o decaimento beta seja também incluido. Uma
maneira de se fazer isso, por exemplo, & aplicar a chamada "gross

theory" {cf{. Takahashi, 1969).



TABELA I
ol £m™>) B, (MeV)
1 x 10712 -0,11 x 1071
1 x 10712 -0,11 x 10710
1 x 10710 ~0,11 x 107°
1 x 1077 -0,10 1078
1 x 1078 -0,90 x 1078
1 x 1077 0,56 x 1077
1 x 1078 0,20 x 107°
1 x 1070 0,17 x 1074
1 x 107% 0,45 x 107°
2 x 1074 0,11 x 1072
3 x 1074 0,19 x 1072
3,5 x 1072 0,23 x 1072
3,6 x 1074 | 0,24 x 1072

67
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TABELA II

Salpeter . . ‘Nosso Trabalhe

10g10 d 2 ~-A | E_F(Mev.). .2 = A . ‘EF(,MeV}
7,15 26-56 0,6 28-62 0,5
8,63 28-62 2,5 28-64 2,4
9,15 28-64 3,9 28-64 3,9
9,69 28-66 6,1 34-84 5,9
9,87 28-68 7,0 34-84 6,8
10,13 30-76 8,5 32-82 8,3
10,28 30-78 9,5 32-82 9,3
10,84 30-80 14,8 28-78 14,4
11,28 32-90 20,6 40=-122 19,7
11,53 38-120 24,0 38-120 24,0




TABELA III.a

Baym et af. Nosso Trabalho

d(g/cm3) Z - A ue(MeV) Z - A ue(MeV)

8,1 x 10° 26-56 0,95 | 26-56 0,95

2,7 x 108 28-62 2,6 28-64 2,45
1,2 x 10° 28-64 4,2 28-64 4,2
8,2 x 10° 34-84 7,7 34-84 7,7
2,2 x 1010 | 32-82 10,6 32-82 10,6
4,8 x 10*° | 30-80 13,6 30-80 13,3
1,6 x 1071 | 28-78 20,0 42-124 | 19,3
1,8 x 10*% | 26-76 20,2 40-122 | 19,8
1,9 x 101 | 4a2-124 | 20,5 20-122 | 20,2
2,7 x 1031 | 40-122 | 22,9 38-120 | 22,5
3,7 x 10%% | 38-120 | 25,2 36-118 | 24,6
4,3 x 10t* | 36-118 | 26,2 | 36-118 | 26,0
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TABELA IIl-b
Baym et al, Nosso Trabalho
d(g/cm>) z - A ny(Mew) |z =2 | u (Mew
8,5 x 10° 26-56 0,96 | 26-56 0,96
1,3 x 10% | 28-62 2,0 28-62 2,0
2,8 x 10° 26-58 2,6 28-64 2,5
1,1 x 10°° | 28-64 4,1 28-64 4,1
1,2 x 10° 28-66 4,2 28-64 4,2
1,9 x 10° 28-68 4,7 36-86 4,6
6,2 x 10° 34-84 7,0 34-84 7,0
1,7 x 1010 | 32-82 9,8 32-82 9,8
3,8 x 1070 | 30-80 12,5 30-80 12,5
1,3 x 1011 | 28-78 18,5 42-124 | 18,0
2,2 x 1011 | 26-76 21,5 40-122 | 21,2
3,1 x 108 | 24-74 24,0 38-120 | 23,6
3,7 x 10t | 36-118 25,0 36-118 | 25,0

Com Energia de Réde Desprezada




TABETLA

v

Bethe et af.
Langer el al.
Sahakian

Baym et al, -
Barkat et al.
Heintzmann et al,

Nosso Trabalho

3,7
4,69

71
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TABELA V
p E3 p B2

(102 em™3) | (107%Mev)] 2 - & [ (207%™ (10PMew)| 2 - A
0,04 0,27 | 36-118 1,9 13,65 | 38-120
0,05 0,35 | 36-118 2,0 14,38 | 38-120
0,06 0,43 | 36-118 2,1 15,11 | 38-120
0,1 0,74 | 36-118 2,2 15,85 | 38-120
0,2 1,50 { 38=120 2,3 16,59 | 38-120
0,3 2,24 | 38-120 2,4 17,34 | 38-120
0,4 2,97 | 38-120 2,5 18,09 | 38-120
0,5 3,64 | 38-120 2,6 18,86 | 36-118
0,6 4,41 | 38-120 2,7 19,62 | 36-118
0,7 5,12 | 38-120 2,8 20,40 | 36-118
0,8 5,83 | 38-120 2,9 21,18 | 36-118
0,9 6,54 | 38~120 3,0 21,97 | 36-118
1,0 7,24 | 38-120 3,1 22,79 | 36-118
1,1 7,95 | 38-120 3,2 23,57 | 36-118
1,2 8,65 | 38-120 3,3 24,39 | 36-118
1,3 9,36 | 38-120 3,4 25,21 | 36-118
1,4 10,06 | 38-120 3,5 26,04 | 36-118
1,5 10,78 | 38-120 3,6 26,88 | 36-118
1,6 11,49 | 38-120 3,7 27,72 | 36-118
1,7 12,20 | 38-120 3,8 28,58 | 36-118
1,8 12,92 | 38-120 3,9 29,45 | 36-118




TABELA VI

Langer et al. Nosso Trabalho
Densidade pc '
(102 tg/emd) | 2 - & (103 | 2z - a (1033cm™3)
3,03 39-124 1,47 38-120 1,5
3,36 40-125 1,52 38-120 1,66
3,88 40~126 1,56 36-118"7 1,96
4,41 40-127 1,60 36-118 2,19
"~ 5,81 40-129 1,68 36-118 2,17
7,56 [ 41-131 1,76 36-118 2,07
9,94 41-134 1,84 36-118 2,06
11,90 41-135 1,90 36-118 1,97
16,90 42-138 2,03 36-118 1,96
22,60 42-141 2,14 38-120 1,78
33,10 43-146 2,30 38-120 1,82
42,30 43-149 2,41 38-120 1,63
53,20 44-152 2,52 38-120 1,59
62,10 44-154 2,59 38-120 1,61
83,00 44-157 2,72 38-120 1,44
103,00 45-160 2,82 38-120 1,46
155,00 45-165 2,98 38-120 1,46
206,00 46-169 3,11 38-120 1,46
400,00 48-186 3,67 38-120 1,73
496,00 50-201 4,10 36-118 2,08
503,00 50-203 4,14 36-118 2,05
508,00 51-204 4,09 36-118 2,32
512,00 51-204 3,11 36-118 2,34
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TABELA VII

p (fm ) E. (MeV) p (£fm °) E, (MeV)
0,01 0,073 0,19 3,266
0,02 0,144 0,20 3,614
0,03 0,219 0,21 3,985
0,04 0,302 0,22 4,379
0,05 0,395 0,23 4,795
0,06 0,498 0,24 5,236
0,07 0,613 0,25 5,701
0,08 0,741 0,26 6,191
0,09 0,884 0,27 6,707
0,10 1,042 0,28 7,248
0,11 1,215 0,29 7,815
0,12 1,406 0,30 8,410
0,13 1,614 0,31 9,031
0,14 1,834 0,32 9,681
0,15 2,085 0,33 10,358
0,16 2,350 0,34 11,064
0,17 2,634 0,35 11,799

. 0,18 2,940 0,36 12,564




TABELA VIII

p (fm E4 (MeV) 0 (fm_3) E4 (MeV)
0,37 13,36 0,49 25,39
0,38 14,18 0,50 26,61
0,39 15,04 0,51 27,87
0,40 15,93 0,52 29,17
0,41 16,84 0,53 30,50
0,42 17,80 0,54 31,87
0,43 18,78 0,55 33,28
0,44 19,80 0,56 54,72
0,45 20,84 0,57 36,20
0,46 21,93 0,58 37,73
0,47 23,04 0,59 39,29
0,48 24,20 0,60 40,89
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TABELA IX

coeficienges at;.1 {§=1,8) | coeficientes bj {4=1,9)
a, = 0,1667187 x 10t by = 0,2546914 x 107"
a, = 0,1602206 x 10™> | b, = 0,4683517 x 10
a; = =0,6299009 x 107> | b, = 0,4399016 x 10°
a, = 0,5875396 x 10™° | b, = 0,1086567 x 103
a; = 0,2685473 x 107 | b_ = 0,3074796 x 10°
ag = -0,1546984 x 1072 | b = -0,7407819 x 10°
a, = 0,1296387 x 107°° | b, = 0,1688046 x 1071
ag = 0,2253407 x 1071 | b, = 0,8191403
by = 0.2304980 x 10%
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TABELA X
Densidade ) Elig 7 N
cenfgal Raio (km) M/M® (MeV) NP/Ne Nn/NG
(fm ™)
0,09 149 0,06 8,73 19,29 x 107%|5,91 x 1072
0,1 42,2 0,07 | 11,1 |7,54 x 1074|6,98 x 1072
0,2 12,5 0,209 | 23 3,07 ¥ 10™3}0,209
0,3 11,2 0,384 | 34,7 |1,65 x 10”3|0,387
0,4 10,8 0,567 | 47,4 1,73 x 1072 0,575
0,5 10,6 0,732 | 58,1 2,8 =x 1072%|0,746
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TABELA

XI

Cohen et af, | Nosso Trabalho
dc Massa Raio‘ Massa ' Raio
10843 11,72 |13,68 |o0,38 | 12,9
10240061 4 1338 1 76,4 |1,7 1510
1014 1,45 2,233 11,69 | 1050
BBrner e Cohen Nosso Trabalho
Log d BBS | BJ |
Massa | Raio
Massa | Raio |Massa Raio
14,7 0,73 [11,0 | 1,38 | 12,33 1,45 | 10,6
14,3 | 0,14 {47,9 | 0,14 } 270 0,42 | 12,6
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LEGENDA AS

TABELA I - Equagdo de estado na regiao subnuclear sem neutrons

TABELA II
TABELA IIX
TABELA IV -~

TABELA v

TABELA VI

TABELA VII

livres (sem a parte linear).
-
Comparacao com os resultados de Salpeter no dominio

subnuclear sem neutrons livres,

Comparacao com os resultados de Bayn et af. na faixa
subnuclear sem neutrons livres; LR denota o potenci-
al quimico do eletron (IIIa).

Comparagao com os resultados de Bayn et af,, também
na faixa subnuclear sem neutrons livres, mas com a

energia de rede desprezada (IIIb),

Valores para a densidade limiar de emissao de neu -

trons livres.

Equacao de estado na regiao subnuclear com neutrons

livres (sem a parte linear),

Comparacao com os resultados de Langer et al., na
faixa subnuclear com neutrons livres; ° e denota
densidade de niimero de niicleos.

Equacao de estado no dominio nuclear (sem a parte 1li

near) .



TABELA VIII

TABELA

TABELA

TABELA

Figura

Figura

Figura

Figura

Figura

Figura

IX

X1

4)

3)

6)

7}

8)

9)
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Idem para o dominio supranuclear,

Valores dos coeficientes aj e bj°
Propriedades de alguns modelos de estrelas de neu -

tron.

Comparacao com os resultados de Bbrner e Cochen, e

de Cohen et af. A massa esta em unidades de 1033g

f
0 raio em Km, dc € a densidade central, medida em
g/cm3; BBS e BJ denotam a equacac de Bethe, Bbrner
e Sato (18970), e de Bethe e Johnson (1973), respec-

tivamente.

Distribuicao de densidade de numero de proton e de
neutron para densidade central de 0.2 fm-3o Ape -
nas a parte referente ac caroco da estréla & repre
sentada,

Idem, para densidade central igual a 0.09 fm=3,

Idem, para densidade central igual a 0.5 fm_3o

Grafico de variacao da massa da estréla em relacao

ao logaritmo da densidade central.

Grafico da energia de ligagao por particula versus
o logaritmo da densidade central.

Grafico do Indice adiabatico versus a densidade ,

para uma estréla de densidade central igual a

0.5 fm 3.



Figura

Figura

Figura

Figura

Figura

Figura

(10)

(11)

(12)

(13)

(14)

(15)

Idem para uma estréla de densidade central iqual a

0,085 fm >,

Configuracao de uma estréla com densidade central i-
gual a 0,2 fm™3; R' denota a distdncia do centro da
estréla, em que ocorre a transicao de fase.

Idem, para densidade central de 0.3 fm“3n

Idem, para densidade central de 0.5 fmh3a

Idem, para uma configuracao instavel, com densidade

central de 0.085 fm_3°

Grafico da variacao do raio da estrela em relacao a

Sua massa,



