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Nosso Objetivo

@ Queremos encontrar as caracteristicas
termodinamicas que melhor expliquem as
estrelas de néutrons e que melhor reflitam
no que observamos experimentalmente.

@ Temos que a nossa miss3o é encontrar a
melhor equa¢do de estado (EOS) que
descreva esse sistema. Portanto, vamos
entao explorar alguns modelos, aumentando
gradativamente a complexidade em cada
modelo.

@ A nossa EOS serd uma fungao da pressao
pela densidade de energia, P(¢).
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Neste seminario apresentarei as seguintes modelagens para a matéria numa
estrela de néutrons

@ Modelo do gds de Fermi
@ Modelo de Harrison-Wheeler

Como esses modelos possuem o equilibrio-3 como preceito para seu
funcionamento, comecarei por explica-lo.

Serdo adotadas unidades naturais nesta apresentacdo.
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Equilibrio-(3

Aqui, os elétrons, néutrons e prétons estao em equilibrio quimico, onde somente
o nimero baridnico e carga elétrica sao conservadas. Este tipo de equilibrio é
chamado de equilibrio-3, pois envolve as reacdes de decaimento [ dos ncleos.
Veja as seguintes reac¢oes:

e +p<—n+v, n—e +p+v,
Decaimento-( inverso Decaimento-/
Possivel Bloqueado

O decaimento-f é bloqueado quando a densidade é alta o suficiente para que
todas as energias no mar de Fermi estejam ocupadas. Ademais, o decaimento
inverso é possivel se a energia do elétron compensar pela diferenca das massas do
néutron e do préton.
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Equilibrio-(3

No equilibrio quimico, a condicdo para os potenciais quimicos é

/Le+,up::un

onde o potencial quimico dos neutrinos foi igualado a zero, pois eles escapam da
estrela. Além disso, se todos os niveis de energia estao ocupados, a energia para
se retirar um férmion é a energia de Fermi, que ha de ser igual ao potencial

quimico
wi = Ep;=\/kp; +m;

\/kge+mg+\/kgp+mg:\/kgn+mg (1)

Com isso
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Equilibrio-(3

Serd demonstrado nos slides posteriores que a densidade numérica num gés de
Fermi degenerado é dada por

. K3
gl k3 F,I (2)

6r2 T 372

onde g; = 2s; + 1 = 2 é o fator de degenerescéncia da i-ésima particula de spin
Si, que, nos nossos casos, s; = 1/2. Como a matéria é neutra, segue que

Ne = np = kF,e = k/:,p (3)

Agora, antes de partir para os modelos, usarei as egs. (1), (2) e (3) para
demonstrar algumas informagoes relevantes das estrelas de néutrons.
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Equilibrio-(3

Como a soma das massas do elétron e do préton é menor que a massa do
néutron, um gas de prétons e elétrons é preferido energeticamente em densidades
baixas, porém, a uma densidade critica de elétrons, a soma energias de Fermi de
elétrons e prétons se tornam suficiente para alcancar a energia de repouso do
néutron, em que kr, = 0. Isso faz com que néutrons comecem a aparecer nesta
matéria densa. No limite ndo relativistico dos prétons, kg, << m,, a eq. (1)

torna-se:
2 2 ~
\/ kF,e me = Mp — Mp
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Equilibrio-(3

Com isso, da eq. (2), a densidade numérica critica de elétrons, que também é a
de prétons, é aproximadamente:

1 3 B
Ne,c = 32 (m, — mp)2 — mﬁ]z ~7,4-10%m™3,

que corresponde a uma densidade critica de
Pe=Mp - Nec12: 107g/cm3

Esta é considerada a densidade critica para que surjam néutrons na matéria.
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Equilibrio-(3

Agora, para grandes densidades, entramos no limite relativistico, kr, >> m;,
temos que, das egs. (1) e (3):

k/:e + ka ~ an = an ~ 2ka.
Usando isso na eq. (2), obtemos

n 8
nn:8np$n—n:§,
B

em que ng é a densidade numérica de barions. Logo, para maiores densidades, a
fracdo de néutrons aumenta dramaticamente, de forma que n, >> n,.

9/28



Equilibrio-(3

@ Portanto, mesmo que o néutron seja mais massivo que o préton, a matéria
densa em equilibrio-5 acima do nivel critico consiste majoritariamente de
néutrons. O motivo para esse fendmeno é que se torna mais facil,
energeticamente, adicionar uma particula de carga neutra ao sistema do que
duas opostamente carregadas.

Logo, hd a necessidade de considerar todos os possiveis nicleos para
encontrar a melhor composicdo para o equilibrio-3. Devemos encontrar a
melhor relacao entre A e Z que miniminiza a energia total do sistema para
uma dada densidade numérica de barions.

Ja é bastante conhecido que para barions com A < 90 o estado de menor
energia consiste de um dnico nicleo, com o *°Fe sendo o que possui a menor
massa por barion. Para A 2 90 o estado de menor energia serd mais de um
nucleo, com A muiiltiplo inteiro de 56 sendo o de menor massa por barion.
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Equilibrio-(3
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Equilibrio-(3

Ent3o, conforme a densidade numérica de barions aumenta, A aumenta, tornando
mais apropriado tratar a matéria da estrela como sendo puramente *°Fe.

Porém, quando A aumenta acima de A ~ 10°’, que corresponde a densidade
critica p., o efeito da gravidade torna-se importante. Consequentemente os
elétrons relativisticos tendem a combinar-se com os prétons dos niicleos para
formar néutrons!

Electron Capture

Carbon-11 Boron-11
Electron W Neutrino

6 protons 5 protons

5 neutrons & neutrons
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Equilibrio-(3

Os nlicleos, ent3o, vao ficando mais ricos em néutrons com o aumento da
densidade numérica baridnica até chegar a néutron drip line do ntcleo, em que
néutrons sdo ejetados dos nucleos. Isso ocorre, aproximadamente, numa
densidade de

pg =~ 4-101g/cm’.

Aumentando ainda mais a densidade, a pressao providenciada pelos néutrons
torna-se maior que a dos elétrons!
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Equilibrio-(3

Resumindo, temos que a medida em que a densidade sobe, a composicao da
matéria em equilibrio-( é:
0 p< 104g/cm3: um gas de atomos, a atmosfera das estrelas;
e pr 104g/cm3: um gas de elétrons livres e uma estrutura de 5°Fe se formam;
o px2- 106g/cm3: elétrons tornam-se relativisticos;

3 , , -
@ p~1,2-10"g/cm’: uma estrutura além de *°Fe se forma e os niicleos vio
ficando cada vez mais ricos em néutrons conforme aumentamos a densidade;

e p~4-10"g/cm’: néutron drip line.

Agora que temos essa ideia inicial, vamos aos modelos em si.
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N3 realidade, j&4 usamos o modelo do gas de Fermi nos slides anteriores para
termos um entendimento inicial do assunto. Em resumo, o modelo do gés de
Fermi desconsidera as interacGes nucleares, modelando as particulas envolvidas
como férmions ideais livres e n3o interagentes. Da estatistica de Fermi-Dirac, a
funcdo de Fermi é definida como

1
F(E) = =
e T +1

Em T =0, que é a situacdo de nosso interesse:
o f(E)=1se E<Er=yp;
o f(E)=0,se E > Er =y

em que Er é a energia de Fermi.
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Para um gas de Fermi, a pressdao em unidades naturais a temperatura zero é dada
por

2 kr;

8i 3 k?
P = kv f(E)d*k = -
(27r)3/ i f(E) 327) Jo R+ 2

onde k é o ndmero de onda, v = k/E é a veIocidade e i denota se é um gas de

4k dk,

elétrons, prétons ou néutrons. Seja x; = a integral acima resulta em:

27rm !
P = mf' : ¢(Xi) ) (4)

onde Hx) = 1 [Xm(%xz _ 1) +In(x +Vx2 +1)

T2
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Ja a densidade de energia é dada por:

g = 2 /E- - F(E)dk = L/kﬁ \/ k2 + m? Ak* dk
1 (271')3 ] 1 (27.(_)3 0 ] .

A equac¢do acima resulta em:

g = mf : X(Xi) ) (5)
onde

x(x) = i[xx/x2 +1(2x* +1) — In(x + Vx* + 1)]

872
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E, como prometido, a demonstracdo da eq. (2), a densidade numérica:

kE. 3

8i 3 2 Fi 2 ke,
i=——= [ f(E)d’k = —= Ak dk = —=
" (27r)3/ (E:) (27r)3/0 " 372

Com as eqs. (2), (4) e (5) as propriedades termodindmicas podem ser
determinadas. As grandezas que temos interesse sao a pressao total P, a
densidade de energia total £, a densidade numérica de barions ng e a densidade

de carga ng.
P=P.+P,+ P, (6) ng = np+ n, (8)
E=Cet+epten (7) ng=n,—ne=20 (9)
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Gas de Fermi

@ Podemos entdo encontrar a pressao total e a sua densidade de energia total,
porém perceba que essas grandezas dependem de kg, kr, € kg, ;

@ Para resolver isso, devemos, para cada valor possivel de kg,, usar a equagao
da neutralidade de carga, eq. (3), e encontrar os kF, correspondentes.
Depois, usar o equilibrio quimico, eq. (1), para encontrar os kg,. Entdo é sé
usar esses nimeros de onda nas eqs. (2), (4) e (5) para encontrar,
respectivamente, a densidade numérica, a pressao e a energia de cada um
dos gases fermidnicos;

@ Com essas grandezas determinadas, agora é sé calcular a pressao total, a
densidade de energia total e a densidade de barions. Assim a EQOS é
encontrada.
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Harrison-Wheeler

Esse modelo leva em consideracao as interacoes nucleares que ocorrem na
matéria, usando o modelo da gota liquida. Nesse caso, devemos acrescentar a
energia dos nicleos na eq. (5)

e =nnEN(Z,A) + £ + ey, (10)

onde ny = n./Z é a densidade numérica de niicleos, En(Z,A) é a de energia do
respectivo dtomo (que inclui a energia de repouso dos seus respectivos elétrons)
e e, =g — Neme. Vale ressaltar que ¢, continua sendo a densidade de energia
dos néutrons livres do gds de Fermi.
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Harrison-Wheeler

Usando a férmula da massa semi-empirica

) 1 z\* 27
En(Z,A) = m,| 1A+ byAS — b3 Z + byA 57 A + b5? ) (11)
3

em que b; vem do termo de volume, b, é o termo de superficie,
by = (m, — m, — m,)/m,, by é o termo de assimetria e bs é a energia de
Coulomb. Seguem os seus valores

b, = 0.991749, b, = 0.000840, b, = 0.000763,
b, = 001911, b, = 0.10175.

Os termos de camadas e de emparelhamento n3o foram considerados
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Harrison-Wheeler

Devemos encontrar Z e A que miniminizam a energia total, eq. (10), pois este

serd o sistema mais estavel. Portanto, temos duas novas condi¢Ges de contorno
para nosso sistema

s Oz
Usando essas condicdes chegamos nas seguintes equacoes

27 Z
b3+b4(1—7) —2b5?:(\/1+xez_l)ﬁ7 (12)

u

2b, 1z bs Z? m,
b bal = — =) — =2 = /1+x2—. 1
1+3A%+ 4(4 A2) Ve +X”mu (13)
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Harrison-Wheeler

Veja que neste modelo para a estrela estamos aproximando Z e A para valores
continuos. Sabendo disso iremos usar a seguinte importante relagdo da fisica

nuclear .
b\

Por fim, este modelo para a estrela ndo considera que os ntcleos contribuam para
a pressao na estrela, portanto a pressao total é dada apenas pelos gases livres

P:Pe+Pn (15)
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Harrison-Wheeler

@ Podemos encontrar a densidade de energia total e a pressao total, mas
perceba que, além de kg, e de kg,, essas grandezas também dependem de Z
e A.

@ A solucdo entdo é, para cada valor possivel de A > 56, encontrar Z pela eq.
(14). Depois, encontrar kg, e kg, pelas egs. (12) e (13);

@ Usar os valores de A e Z na férmula da massa semi-empirica, eq. (11), para
encontrar as energias de cada atomo;

@ Usar os valores de kg, e kg, para encontrar tanto P, e P, pela eq. (4), como
e € &, pela eq. (5);

e Com tudo isso, podemos encontrar a densidade de energia total pela eq.(10)
e a pressdo total pela eq. (15). Assim a EOS pode ser construida.
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Resultados

Equacgao de Estado

35

@ A figura ao lado mostra as ¥

EOS dos dois modelos
apresentados;

25

logP [dyncm™2]

@ Vale lembrar que ¢ = p - c?,
ou seja, € = p em unidades

naturais;
20

5 10 15
logp [gcm™3] 25 /28



Resultados

Essas EOS podem ser usadas na Teoria da Relatividade Geral. Mais
especificamente, na Equagdo de Tolman-Oppenheimer-Volkoff para podermos
encontrar m(r) e P(r), a massa e a pressdo da estrela, respectivamente, em
funcdo da distancia em relacdo ao seu centro. Além disso, podemos construir um
grafico que relacione a massa total, M, com o raio total, R, da estrela; assim
descobrindo a relacdo massa-raio das estrelas no céu.
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Aprimoramentos

Infelizmente, esses modelos nao funcionam para densidades maiores que a
densidade do néutron drip line. Isso porque o modelo do Gas de Fermi é
simples de mais e porque o modelo da gota liquida n3o descreve muito bem
a matéria nuclear em densidades t3o altas. Isso resulta em relacoes
massa-raio ndo condizentes com as observadas experimentalmente;

Para densidades t3o altas, faz-se necessario o uso da Teoria de Quantica de
Campos Nuclear Relativistica, em que a forca forte é mediada por mésons
escalares, vetoriais, carregados ou ndo.

Nessa teoria, fora do escopo dessa apresentacdo, podem aparecer barions
mais pesados, além do préton e do néutron. Ademais, em densidades
hadronicas tao altas, quarks nao ficam mais confinados em hadrons
individuais e ficam livres para explorar maiores regiGes sem cor (a carga
fundamental), definindo assim uma matéria de quarks;

@ Um modelo inicial interessante é o Modelo o — w.
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