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RESUMO

LAZZARI, Lucas, Estrutura e estabilidade de estrelas de quarks carregadas 2021,
72p. Dissertacao (Mestrado em Fisica) - Programa de Pés-Graduagao em Fisica, Depar-
tamento de Fisica, Instituto de Fisica e Matematica, Universidade Federal de Pelotas,
Pelotas, 2021.

Devido as elevadas densidades no interior dos pulsares observados, estados exéticos da
matéria podem fazer-se presentes no que usualmente chamamos por estrelas de néutrons.
Neste trabalho, investigaremos uma dessas possibilidades, as estrelas de quarks, mais es-
pecificamente, estrelas de quarks eletricamente carregadas. A presenca de carga elétrica
¢ uma consequéncia da distribuicao da matéria de quarks no interior da estrela que faz
com que os elétrons ocupem a superficie, gerando uma distribuicao de carga elétrica, de
tal forma que o estudo destes objetos deva ser feito no contexto das equacoes de campo
de Einstein-Maxwell. Nesta dissertacao, iremos analisar o impacto da presenca de carga
elétrica no equilibrio e na estabilidade perante oscilacoes radiais em estrelas compostas por
quarks strange (estrelas estranhas) e por quarks charm (estrelas charmosas). Demonstra-
remos que ambos os tipos de estrelas de quarks possuem configuragoes em equilibrio, mas
que somente as estrelas estranhas sao estaveis perante oscilacoes radiais. Além disso, apre-
sentaremos pela primeira vez, resultados para estrelas estranhas carregadas considerando
uma equacao de estado derivada a partir da Cromodinamica Quantica perturbativa.

Palavras Chave: Estrelas de quarks, estrelas carregadas, Cromodinamica Quantica






ABSTRACT

LAZZARI, Lucas, Structure and stability of electrically charged quark stars 2021,
72p. Dissertation (Master Degree in Physics) - Programa de Pés-Graduacao em Fisica,
Departamento de Fisica, Instituto de Fisica e Matematica, Universidade Federal de Pelo-
tas, 2021.

Due to the high densities inside the observed pulsars, exoctic states of matter may be
present in what we usually call neutron stars. In this work, we are going to investigate
one of these possibilities, quark stars, more specifically, electrically charged quark stars.
Electric charge in quark stars is a consequence of the distribution of quark matter inside
the star that pushes electrons to the surface, generating an electric charge distribution,
therefore, these objects have to be analysed through Einstein-Maxwell field equations.
In this work, we will analyse the impact of electric charge in equilibrium and stability
against radial oscillations in stellar configurations made of strange quarks (strange stars)
and charm quarks (charm stars). We will demonstrate that both types of quark stars
present equilibrium configurations, however only strange stars are stable against radial
oscillations. Furthermore, for the first time we will present results for charged strange
stars using an equation of state derived from perturbative Quantum Chromodynamics.

Key-words: quark stars, charged stars, Quantum Chromodynamics
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1 INTRODUCAO

Estrelas de néutrons sao as estrelas compactas mais densas ja observadas no Universo, e
servem como um excelente laboratério para o estudo da matéria nuclear e das interagoes
fortes neste regime [1-5]. A primeira tentativa qualitativa de descrever estes objetos, que
superam a massa de Chandrasekhar!, foi proposta por Landau, em 1931, onde ele concebeu
a ideia de ntcleos atomicos gigantes [7,8]. Isto foi anterior a descoberta do néutron por
Chadwick [9], em 1932. Segundo Landau, a densidade destes objetos seria tao grande
que os elétrons seriam unidos aos ntcleos, formando os niucleos atomicos gigantes, e isto
violaria as leis da Mecanica Quantica. Em 1933, foi proposto por Baade e Zwicky que estes
objetos eram remanescentes de uma explosao de supernova, sendo a supernova a liberagao
de energia na conversao de uma estrela normal para o que eles chamaram por estrelas de
néutrons [10,11]. Hoje, sabemos que estrelas de néutrons sdo o denso nucleo remanescente

de estrelas massivas, que s@o estrelas com massa superior a oito massas solares [1].

O primeiro estudo envolvendo estrelas de néutrons, no contexto da Relatividade Geral, foi
realizado por Tolman [12] em 1939, onde ele obteve a equacao do equilibrio hidroestético
para uma estrela relativistica. De maneira independente, no mesmo ano, Oppenheimer e
Volkoff [13] também obteve a equagao do equilibro hidroestatico, que descreve o gradiente
da pressdo em uma estrela relativistica [12]. Além da derivacao da equacao TOV, Op-
penheimer e Volkoff estimaram que estes objetos possuiriam raios da ordem de 10km e,
para um gas de néutros livres, uma massa maxima da ordem de 0,7 massas solares. Nesta

época, muitos julgaram impossivel a deteccao de uma estrela tao pequena.

A melhoria nos instrumentos (épticos e nas demais frequéncias do espectro eletro-
magnético) em Astronomia na década de 1960, culminou na observagao de um estranho
objeto em 1967, por Anthony Hewitt e Jocelyn Bell Burnell. Este objeto emitia frequentes
pulsagoes de forma cronometrada na faixa do radio e, por isso, foi nomeado pulsar [14].
Um pouco antes da observagao destes objetos, os trabalhos fundamentais de Pacini [15]
e Gold [16] permitiram identificar que os pulsares eram estrelas de néutrons rotantes,
de tal forma que a emissao tao frequente se deve aos elevados campos magnéticos que
aceleram particulas a partir dos pélos magnéticos da estrela. Atualmente, observacoes
continuas dos pulsares permitiram estimar alguns parametros astrofisicos como suas mas-
sas e raios [17-21]. Em especial, nas Refs. [17,18] foram reportadas estimativas da massa
do pulsar mais massivo ja observado, nomeado PSR J07404-6620 e que possui massa su-
perior a duas massas solares. Outro resultado de extrema importancia foi anunciado em

2017, quando foi detectada a colisao de dois pulsares, que permitiu associar, pela primeira

! A massa de Chandrasekhar é a massa limite que pode ser sustentada pela pressio de degenerescéncia
dos elétrons, e seu valor numérico é de aproximadamento 1,4 Mg [6].
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vez, a emissao de ondas gravitacionais com emissoes no espectro eletromagnético, dando

origem a astronomia multimensageira [22-27].

E importante ressaltar que o nome “estrela de néutrons”, originalmente dado por Baade
e Zwicky [10,11], leva ao conceito erréneo de que estes objetos sao constituidos somente
por neutrons, sendo esta apenas uma entre varias das suas possiveis constituicoes, que
serao apresentadas no Capitulo 2. Desta forma, utilizamos a nomenclatura pulsar para as
estrelas mais densas ja observadas e o nome estrelas de néutrons para uma vasta categoria
de objetos tedricos. Esta incerteza na descricao da constituicao de uma estrela de néutrons
estda associada com as densidades extremas presentes nestes objetos, que podem possuir
massas superiores a duas vezes a massa do Sol, contida em um raio de apenas 10 km. Neste
regime de densidades, as interacoes entre néutrons e a producao de particulas exoticas

nao sao completamente compreendidas pelas teorias atuais [1-5].

Acredita-se que as interagoes fortes, descritas pela Cromodinamica Quantica (QCD,
do inglés Quantum Chromodynamics) um dos ramos do Modelo Padrao da Fisica de
Particulas [28,29], seja de extrema importancia. De acordo com esta teoria, néutrons nao
sao particulas elementares, uma vez que sao constituidos por quarks, estes sim ditos ele-
mentares. Quarks e antiquarks sao definidos a partir da carga elétrica, da massa e do
spin, como também da carga de cor, responsavel pela interacao forte, que é mediada pe-
los glions. Somente quarks e glions (partons) possuem a carga de cor, de tal forma que
prétons e néutrons (ntcleons), constituidos por péartons sao ditos estados incolores. Exis-
tem seis sabores de quarks: up, down, strange, charm, bottom e top, listados por ordem
crescente de massa, sendo que somente os quarks up e down estao presentes nos nticleons.
Assim como elétrons e néutrons, quarks sao férmions de spin 1/2 sujeitas ao principio de

exclusao de Pauli [29].

Quarks nunca foram detectados livres, de tal forma que se postula na QCD que so-
mente estados incolores, chamados hadrons, possam se propagar livremente, isto nome-
amos confinamento da carga de cor. Acredita-se que o confinamento se deva ao fato de
glions possuirem carga de cor e interagirem entre si, restringindo o alcance da interacao
forte [29]. Entretanto, resultados obtidos nos colisores de particulas sugerem que em al-
tas temperaturas e/ou densidades ocorra a transicao de fase da matéria hadronica para
a matéria partonica [30]. Desta forma, as densidades presentes nas estrelas de néutrons
podem liberar os quarks, dando origem ao que chamamos de matéria de quarks, que pode
estar presente principalmente no nicleo das estrelas de néutrons [31,32] ou completa-
mente constituir estes objetos [33]. Em 1971, Bodmer apontou que o estado fundamental
da matéria que interage fortemente seria formado por uma matéria de quarks livres [34].

Seguindo os passos de Bodmer, Witten propos que era energeticamente favoravel que a
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matéria de quarks livres fosse composta também pelo quark strange, além dos quarks
up e down, dando origem a matéria estranha de quarks (SQM, do inglés strange quark
matter) [35]. Esta proposta também foi feita de forma independente por Terazawa [36].
A ideia de que o estado fundalmental da matéria é a SQM, damos o nome de hipétese de
Bodmer-Witten-Terazawa. Estrelas completamente constituidas pela SQM sao chamadas

estrelas estranhas, e sao uma das possibilidades utilizadas para descrever um pulsar.

A descrigao da SQM em altas densidades e temperaturas negligenciaveis, situagao presente
nas estrelas de néutrons, ainda é um tema em aberto. Acredita-se que a caracterizagao
dos hadrons nestas estrelas, seja de carater nao perturbativo, cujas solucoes sao de dificil
obtengao [30]. Portanto, modelos fenomenolégicos, inspirados pelos resultados da QCD
na rede? sao tteis na descricao dos hadrons e também para tratar estados exéticos da
matéria. Um destes modelos fenomenoldgicos, é o chamado modelo de sacola do MIT
(MIT-BM) [38], onde os hadrons sdo pensados como uma sacola contendo os quarks.
O movimento dos quarks livres no interior da sacola gera uma pressao, que é contra-
balanceada por uma pressao do véacuo, chamada pressao de sacola. Outro modelo vem
da possibilidade de extrapolar os resultados perturbativos da QCD densa e fria, obtidos
para a SQM com potencial quimico barionico elevado (elevadas densidades), para todo o
espago de fase do potencial quimico bariénico [39]. Esta descrigao da SQM foi colocada
de forma simples na Ref. [40], onde os autores demonstram que o comportamento da
pressao se aproxima significativamente dos resultados obtidos pela QCD na rede. Entre
outras vantagens, as equacoes advindas da QCD perturbativa (pQCD) levam em conta a
interagao entre os quarks e glions virtuais, além das incertezas sistematicas dos célculos,

ao contrario de modelos simples como o MIT-BM.

No estudo de estrelas estranhas, é importante analisar a distribuicao da matéria nestes
objetos, ja que a densidade é maior no centro e tende a decrescer conforme nos apro-
ximamos da superficie da estrela. Vale notar que o quark strange é consideravelmente
mais massivo do que os quarks up e down, de tal forma que, a diminuicao da densidade
leva a uma presenca menor de quarks strange préximo a superficie da estrela, deixando
a matéria de quarks com carga positiva proximo a superficie. Para garantir neutralidade
elétrica global, elétrons devem formar uma eletroesfera ao redor do nticleo de quarks. Esta
eletroesfera é mantida nao pela atracao gravitacional, e sim por elevados campos eletro-
estéticos [41], que implicam que a andlise de estrelas estranhas deve ser feita no contexto
de estrelas eletricamente carregadas. Nos ltimos anos, os efeitos introduzidos pela carga
elétrica em estrelas estranhas foram analisados no contexto do MIT-BM [42-44], onde os

autores encontraram que a presenca de carga elétrica induz configuracoes estelares mais

2A QCD na rede ¢ um método de estudo de efeitos ndo perturbativos, que interpreta o espaco-tempo
como uma rede discreta. Para um revisdo recente, veja a Ref. [37].
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massivas e com maiores raios. Em particular, na Ref. [44], eles demonstraram a estabili-
dade de estrelas estranhas eletricamente carregadas contra oscilagoes radiais. Na Ref. [45],
pela primeira vez, investigamos no contexto da pQCD, o equilibrio e a estabilidade de es-
trelas estranhas eletricamente carregadas. Este resultado s6 havia sido obtido no caso
neutro [46].

Outra possibilidade que surge no estudo das estrelas de quarks, é a de aumentarmos a
densidade de energia central a tal ponto que quarks charm se fagam presentes no interior
da estrela, o que chamamos por estrelas charmosas [47,48]. No contexto do MIT-BM, estas
estrelas foram analisadas e apresentaram configuracoes em equilibrio, porém, instaveis
contra oscilagoes radiais [47]. De fato, recentemente, um estudo sistemético no contexto da
pQCD determinou que estas configuragoes permaneciam instaveis apesar de satisfazerem
a condic¢ao de equilibrio [48]. Desta forma, pela primeira vez, analisamos o equilibrio e
a estabilidade de estrelas charmosas eletricamente carregadas, no contexto do MIT-BM,

cujos resultados foram apresentados na Ref. [49)].

Este trabalho estd organizado da seguinte maneira. No Capitulo 2, apresentamos o re-
ferencial tedrico associado a estrutura e estabilidade de uma estrela compacta neutra
e eletricamente carregada, no contexto da Relatividade Geral, além de mostrarmos as
possiveis constitui¢oes de uma estrela de néutrons. Os conceitos basicos associados a uma
estrela compacta neutra foram extraidos da Ref. [50], onde realizamos uma revisao acerca
de estrelas estranhas no contexto do MIT-BM. No Capitulo 3, revisitamos os principais
conceitos da QCD, da transicao de fase forte, e mostramos as diferencas entre as equagoes
de estado do MIT-BM e da pQCD. No Capitulo 4, apresentamos os resultados contidos na
Ref. [45], onde analisamos o equilibrio e a estabilidade de estrelas estranhas eletricamente
carregadas comparando os contextos da pQCD e do MIT-BM. No Capitulo 5, mostramos
a analise da estabilidade de uma estrela charmosa eletricamente carregada, no contexto do
MIT-BM apresentados na Ref. [49]. Por fim, no Capitulo 6 faremos algumas consideragoes

finais.
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2 ESTRUTURA ESTELAR RELATIVISTICA

Neste capitulo, apresentaremos uma revisao dos principais conceitos referentes a estru-
tura e ao equilibrio de estrelas relativisticas, assim como, apresentaremos as principais
propriedades ja observadas dos pulsares. Comecaremos realizando uma breve discussao
histérica sobre pulsares e explanaremos o porqué a Teoria da Relatividade Geral se faz ne-
cessaria no estudo destes objetos. Posteriormente, apresentaremos as equagoes do campo
gravitacional de Einstein e o conjunto de equacgoes diferenciais que descrevem uma estrela
relativistica, cuja derivagao em detalhe estda em nosso artigo entitulado Uma introdu¢ao as
estrelas estranhas [50]. Em seguida, mostraremos a influéncia da presenga de carga elétrica
nas equacoes de estrutura e estabilidade destas estrelas. Por fim, discutiremos a estrutura
interna de uma estrela de néutrons, assim como, os seus diferentes possiveis constituintes.

Durante este capitulo, estaremos utilizando unidades geométricas, onde ¢ = G = 1.
2.1 HISTORIA E PRINCIPAIS PROPRIEDADES OBSERVACIONAIS

No final da evolugao estelar (para mais detalhes sobre a evolugao estelar veja [51,52] e
literatura por eles referenciada.) um objeto compacto permanece, sendo um remanescente
da estrela original. Atualmente, separamos estes objetos compactos em trés tipos: anas
brancas, estrelas de néutrons e buracos negros [3,53]. Em especial, as estrelas compactas
(nome coletivo para anas brancas e estrelas de néutrons), suportam a sua massa contra o
colapso gravitacional a partir da pressao de degenerescéncia exercida pela matéria densa
que as compoe. No caso das anas brancas, a pressao de degenerescéncia se deve aos
elétrons que constituem um gas relativistico em meio aos nicleos atomicos. Em 1931,
Chandrasekhar propos que havia uma massa limite que poderia ser suportada por um gas
de elétrons relativisticos e degenerados [6]. Hoje, chamamos essa massa limite de massa
de Chandrasekhar, cujo valor é de aproximadamente 1,4 My, onde Mg, é a massa do Sol'.
As anas brancas foram estensivamente analisadas na literatura (veja, por exemplo, [3,5,
53-55]), de forma resumida, podem ser descritas como sendo o denso niicleo remanescente
de uma estrela como o Sol ou, mais precisamente, de estrelas com massas inferiores a 8
Me.

Poucos meses apds a descoberta de Chandrasekhar e de forma independente, Landau
chegou a conclusao de que as anas brancas possufam uma massa limite de 1,5 Mg, [7,8],
um limite préximo do limite correto obtido por Chandrasekhar. Na segunda parte do
seu artigo escrito em 1931, porém publicado em 1932, Landau propds que estrelas que

superavam o limite de massa, seriam mais compactas que as anas brancas e possuiriam

Vale notar que a massa solar é 1 My = 1,99 x 103°kg no SI e 1 My = 1,4765km em unidades
geométricas.
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densidades da ordem da densidade nuclear. Vale notar que esta proposta foi anterior
a descoberta do néutron por Chadwick [9], que ocorreu em 1932. Nesta época, haviam
dificuldades em modelar os atomos, ja que, pelo principio da incerteza de Heisenberg, os
elétrons nao poderiam estar no nicleo atomico [4]. Por isto, Landau propds que as estrelas
com massa superior a 1,5 M, possuiriam densidades tao elevadas que os ntcleos atomicos
se combinariam, formando um ntcleo atomico gigante. Ele nomeou estas estrelas como
“patolégicas”, ja que este nicleo atomico gigante violaria as leis da Mecanica Quantica por
incluir a presenca de elétrons [7,8]. A proposta de Landau consiste na primeira descrigdo
(ainda que superficial) do interior da matéria densa presente no que hoje chamamos por

estrelas de néutrons.

O termo “estrelas de néutrons” surgiu pouco tempo depois, em 1933, na apresentacao
de Baade e Zwicky numa conferéncia realizada na Califérnia, cujos resultados foram pu-
blicados em 1934 [10,11], quase dois anos apds a descoberta do néutron por Chadwick.
Eles propuseram que estrelas de néutrons seriam o objeto remanescente de uma super-
nova e que deveriam ser sustentadas pela pressao de degenerescéncia dos néutrons. Além
disso, eles entenderam corretamente que uma supernova era a liberacao de energia na
transigao de uma estrela normal? para uma estrela de néutrons [10]. Desta forma, estrelas
de néutrons possuiriam raios muitos pequenos e densidades extremamente elevadas, ja
que neutrons podem estar compactados em um espaco menor do que nicleos atomicos e

elétrons [11].

Para os cientistas da década de 1930, ficou claro que a densidade presente em uma estrela
de néutrons seria tao elevada que, diferentemente de uma ana branca, as alteragoes no
espago-tempo previstas pela Teoria da Relatividade Geral [57], proposta por Einstein em
1916, seriam de extrema relevancia. Disto culminou, em 1939, na derivagao da equacao
que descreve uma estrela em equilibrio hidroestatico levando em conta as alteragoes da
teoria da Relatividade Geral, como veremos na proxima secao. Esta derivacao foi realizada
por Tolman [12] e, independentemente, por Oppenheimer e Volkoff [13], sendo chamada

por equagao de Tolman-Oppenheimer-Volkoff (TOV).

A solucao da equacao TOV depende notavelmente da descricao dos constituintes da es-
trela, através do que chamamos por equagao de estado (EOS, do inglés equation of state),
como veremos na proxima sec¢ao. E importante ressaltar que estrelas de néutrons apre-
sentam baixas temperaturas momentos apds seu nascimento, sendo possivel realizar o

tratamento da EOS considerando que a temperatura é nula. Em uma primeira aborda-

2Por estrelas “normais” eles se referenciavam a estrelas luminosas visto que, na época, o processo
de radiacao termonuclear nao era compreendido como o mecanismo pelo qual uma estrela durante a
sequéncia principal se mantém contra o colapso gravitacional. Este mecanismo s6 foi proposto em 1938
por Bethe e Critchfield [56].
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gem feita por Oppenheimer e Volkoff, foi determinado que a massa maxima de uma estrela
de néutrons era de aproximandamente 0,7 Mg, utilizando um gés de néutrons livres [4].
O resultado foi surpreendentemente abaixo do limite de Chandrasekhar, o que mais tarde
levou a interpretacao de que interagoes nucléonicas repulsivas em densidades tao elevadas

ou, até mesmo, estados exoticos da matéria estariam presentes nestes objetos.

Devido ao seu pequeno raio e o inicio da Segunda Guerra Mundial o interesse em estrelas
de néutrons caiu drasticamente, sendo que muitos julgaram impossivel a sua deteccao, o
que levou o tema a ser praticamente abandonado por muitos anos. O estudo de estrelas

de néutrons sé ressurgiu na década de 1960.

Em 1964, Woltjer propos que a contracao gravitacional de uma gigante vermelha em uma
estrela de néutrons, poderia produzir campos magnéticos da ordem de 1 x 102G [58].
Consequentemente, o astrofisico italiano Franco Pacini sugeriu, em 1967, que estrelas
de néutrons com elevados campos magnéticos emitiriam um grande fluxo de particulas
relativisticas, como liberagao da sua energia rotacional [15]. A mesma proposta foi feita
por Gold, um ano depois e de forma independente [16]. Apesar de nao conhecerem o
trabalho de Pacini, Anthony Hewitt e Jocelyn Bell Burnell detectaram sinais periédicos
de ondas de rddio ao qual eles atribuiram a um fenémeno fisico® que ficou conhecido como
pulsar [14]. Apesar do nome, pulsares nao pulsam, no sentido de que os pulsos de radio
detectados sao causados pela perda de energia rotacional e nao por pulsagoes de fato [1].
A partir de entao, mais de 2000 pulsares foram observados, tanto em sistemas isolados

quanto em sistemas binarios.

Atualmente, muitos experimentos estao sendo realizados para determinar as proprieda-
des observacionais e colocar possiveis restrigoes na composicao destes objetos. Em 17 de
agosto de 2017, um dos exemplos mais notaveis ocorreu, quando houve a deteccao de
ondas gravitacionais pela colaboragao LIGO-Virgo [22]. Pela primeira vez, a detecgao da
radiacao gravitacional foi acompanhada por deteccoes em todas as frequéncias do espectro
eletromagnético, corroborando para a proposta de que uma colisao de estrelas de néutrons
havia sido observada [23]. Isto marcou o inicio da astronomia multimensageira utilizando-
se ondas gravitacionais! A partir da observacao deste evento algumas restri¢coes puderam
ser feitas acerca das propriedades das estrelas de néutrons. Em particular, os autores das
Refs. [24-26] procuraram restringir o limite de massa maxima que estas estrelas podem

ter. Além disso, foram impostos vinculos no raio e na EOS destes objetos [27].

Também em 2017, foi langado e acoplado pela NASA na Estacao Espacial Internacional o

3Na forma de uma piada, eles denominaram a fonte de ondas de radio como LGM-1, do inglés little
green men (pequenos homens verdes, em traducdo livre) fazendo alusdo de que os sinais estavam sendo
emitidos por extreterrestres.
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Neutron Star Interior Composition Explorer (NICER), uma missdo que fornecerd diver-
sas informacoes valiosas sobre as propriedades das estrelas de néutrons. Em particular,
resultados do NICER reportados em 2019, permitiram a determinagao com precisao sem
precedentes do raio do pulsar PSR J0030+0451 a partir de medicoes das variagoes no
brilho dos raios-X emitidos [19,20]. Mais ainda, utilizando os resultados da Ref. [19] mais

restrigoes foram impostas na EOS que descreve este pulsar [21].

A observacao de um sistema bindrio contendo uma ana branca e um pulsar permitiu
determinar, através do atraso relativistico de Shapiro [59], que a massa do pulsar MSP
J0740+6620 era de aproximadamente 2,14J_r8:(1)8 Mg [17]. Observagdes mais atuais reduzi-
ram a incerteza na massa deste pulsar para 2,01f8:8§ Mg [18]. Ambas as medidas aqui
apresentadas estao no intervalo de confiabilidade de 63,8%. Este é o pulsar mais massivo
ja observado até hoje, o que colocou restricoes nas possiveis composicoes destes obje-
tos, se tornando um dos principais limites observacionais. Além disso, resultados recentes
também obtidos pelo NICER estimaram que o raio equatorial deste objeto é 13,7ﬁ:§ km,

no intervalo de confiabilidade de 68% [60].

Apesar dos crescentes esforcos em vincular as propriedades observacionais com a EOS das
estrelas de néutrons, ainda restam incertezas acerca da matéria que as constitui, como
discutiremos na Secao 2.4. Além disso, existem discussoes sobre a influéncia do campo
magnético nas propriedades destes objetos [4, 53], como também, a possibilidade de que
haja uma distribuicdo de carga elétrica [61-63]. A presenca de carga elétrica nao altera
a EOS [64,65], porém, se a carga elétrica for suficientemente alta, o campo elétrico gera
uma pressao adicional que ajuda pressao de degenerescéncia dos férmions a competir com
a gravidade [66,67]. Entretanto, alguns autores sugerem que a presenga significativa de
carga elétrica leva a uma disruptura da estrela [1,64,67], porém, outros autores sugerem
que durante o colapso gravitacional ou, até mesmo, durante o processo de acrecao, a estrela
adquira grandes quantidades de carga elétrica [61,62]. Desta forma, o tema permanece

em aberto.

Na secao seguinte, apresentaremos através da teoria da Relatividade Geral as equacgoes
TOV, que descrevem a estrutura de uma estrela de néutrons. Posteriormente, na Se¢ao 2.3,
mostraremos os efeitos de um campo eletroestatico nas equacoes de estrutura e estabili-

dade destas estrelas.
2.2 ESTRUTURA ESTELAR — CASO NEUTRO

A generalizacao das leis da fisica para qualquer referencial, nao somente os inerciais, foi

proposta por Albert Einstein no seu artigo entitulado “A fundacao da Teoria da Relativi-
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dade Geral” [57]. Na sua nova teoria, Einstein demonstrou que o campo gravitacional nao
é uma forca, e sim, a curvatura do espago-tempo causada pela presenga de uma grande
concentracao de massa-energia. Desta forma, a teoria da relatividade geral torna-se uma

teoria geométrica [68-72]. Em unidades geométricas, onde G = ¢ = 1, as equagoes do

campo gravitacional de Einstein — na assinatura (+, —, — ,—) — sdo dadas por
G = 81T}, , (2.1)

onde G, é o tensor de Einstein e 7T}, ¢ o tensor energia-momento. Em outras palavras,
o tensor de Einstein estd diretamente relacionado com a curvatura do espago-tempo em
uma dada regiao, enquanto o tensor energia-momento depende da distribuicao de matéria

e energia nesta regiao [71].

A partir da Eq. (2.1), podemos obter o sistema de equagoes diferenciais que descrevem uma
estrela estdtica, simetricamente esférica e composta por um fluido ideal e isotrépico. Com
estas consideragoes, o elemento de linha quadrado, que esta relacionado com a métrica do

sistema, é dado por [72]
ds* = g"dx,dr, = eV dt* — 2 dr? — r?(d6* + sin® 0 dp?) (2.2)

onde \ e v sao as chamadas fungoes métricas. A partir da métrica do sistema, podemos

determinar o tensor de Einstein G,,,, como mostrado no Material Suplementar da Ref. [50].

ns

O lado direito da Eq. (2.1) é determinado pelo tensor energia-momento que descreve a
presenca de matéria e energia em uma determinada regiao do espaco-tempo. No caso de

um fluido ideal e isotropico, este tensor é dado por
™ = (e + p)u'u” + pg"”, (2.3)
onde € é a densidade de energia e p é a pressao do fluido.

No Material Suplementar da Ref. [50], realiza-se uma derivacao detalhada das equagoes
de estrutura de uma estrela relativistica eletricamente neutra, utilizando o elemento de
linha dado pela Eq. (2.2) e o tensor energia-momento dado pela Eq. (2.3). O sistema de

equacoes resultante é da forma

% _ _m(i);('f’) [1 N JZE:;] [1 N M] [1 _ 2’"(7“)}_1 , (2.4)
dm

= = 4rr2e(r), (2.5)
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onde o gradiente da pressao é chamado por equagdo TOV [12,13]. A segunda equagao, ja
presente na descricao estelar de uma estrela newtoniana representa a equacao de massa.
De fato, a Eq. (2.4) reduz-se a descrigdo newtoniana quando o fator 2M /R < 1, sendo
R = 2M o raio da singularidade ou raio de Schwarszchild e M é a massa da estrela

(ver [50,54,55] e as referéncias 14 citadas).

A fim de resolvermos as equacoes de estrutura, devemos estabelecer uma EOS que des-
creverda a matéria no interior da estrela. Em termos fisicos, a EOS representa a pressao
exercida pelo fluido como fungao da densidade de energia. Na Secao 2.4, apresentaremos
algumas condicoes que devem ser satisfeitas pela EOS de uma estrela de néutrons. Além
da EOS, necessitamos estabelecer condig¢oes de contorno. Desta forma, temos que estipu-
lar uma pressao p(0) = pp no centro da estrela, sendo que neste ponto a massa é nula
m(0) = 0. A superficie da estrela r = R é obtida quando a pressao se torna nula p(R) = 0

onde englobamos toda a massa da estrela m(R) = M [50].

Como a pressao ¢ funcao da densidade de energia €, a pressao central esta associada com
uma densidade de energia central ¢;. Na andlise de estrelas neutras e para um restrito

intervalo de densidades de energia centrais, a condi¢ao de equilibrio, i.e.,

oM
M, (2.6)
660

¢é necessaria e suficiente para determinar a estabilidade de uma estrela eletricamente neu-

trat [50].

As fungdes métricas v(r) e A(r) sdo necesséarias para garantir que a métrica do sistema seja
continua na superficie da estrela, e que recai na métrica de Schwarszchild que descreve
o espaco-tempo do lado de fora de uma distribuicao de massa esfericamente simétrica e

eletricamente neutra. A funcao métrica A é dada por

1—2m(r)/r, ser < R,
e = )/ (2.7)
1-2M/R, ser>R.

ou seja, ¢ uma funcao da coordenada radial no interior da estrela mas passa a ser funcao

da massa e do raio da estrela fora desta. Por outro lado, a funcdo métrica v(r) faz parte

4Para maiores intervalos na densidade de energia existe mais de uma regido onde a condicido de
equilibrio é satisfeita, fazendo-se necessdria a andlise das oscilaces radiais para determinar se estes
ramos sdo estaveis. Isto pode ser visto no estudo das ands brancas (ver [55]).
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do sistema de equagodes de estrutura Egs. (2.4) e (2.5), sendo dada por

dv 1 dp
- _ = 2.8
dr €+ pdr (2.8)

Porém, quando analisamos a estabilidade de estrelas neutras em um restrito intervalo
de €y, temos que a condigao dada pela Eq. (2.6) é necessiria e suficiente, ndao sendo
fundamental a andlise das oscilagoes radiais destes objetos, que dependem da funcao
métrica v. Entretanto, as condigoes de contorno da funcao métrica v sao tais que na
superficie da estrela, a fim de reobtermos a métrica de Schwarszchild temos v(R) = —A(R)
(0 que, como vimos, também é valido fora da estrela). Note que pelo teorema de Birkhoff,
a métrica de Schwarzschild é a tnica que pode descrever o exterior de uma distribuicao
esférica de massa, como uma estrela. A condicao de contorno no centro da estrela é
v(0) = 1 onde vy deve ser tal que v satisfaca a condigao de contorno na superficie da

estrela [2].

Apesar de nao oferecerem informagoes relevantes no caso neutro (para um pequeno inter-
valo de densidades de energia centrais), as fungoes métricas foram mostradas por com-
pleteza e para fins de comparacao com o caso carregado. Ja que neste ultimo caso se faz
necessaria a andlise das oscilagoes radiais para determinar a estabilidade da configuragao

estelar carregada.
2.3 ESTRUTURA ESTELAR - CASO CARREGADO

Quando consideramos a presenga de um campo elétrico na estrela, as Eqs. (2.1) passam a
ser chamadas de equagoes de campo de Einstein-Maxwell. No que diz respeito ao equilibrio
de objetos esfericamente simétricos e eletricamente carregados, Bekenstein [67] introduziu
alteracoes nas equacoes de estrutura considerando a carga elétrica. Em comparacao com o
caso neutro, temos que tanto as Eqs. (2.1) quanto o elemento de linha quadrado dado pela
Eq. (2.2) permanecem com a mesma forma, sendo que, nas equagoes de campo a mudanga
surge no tensor energia-momento e no elemento de linha ao quadrado as alteracoes ocorrem

nas funcoes métricas.

O tensor energia-momento passa a descrever um fluido ideal, isotrépico e eletricamente

carregado. A dependéncia deste tensor com a carga elétrica é tal que [42,43,67,73,74]

1 1
™= (E +p)uMuV +pg"” + 4—2 (F“aFay - ZgNVFaﬁFOé,B) , (29)
m

onde F* ¢é o tensor campo eletromagnético também chamado de tensor das tensoes de

Maxwell, e nele esta contida toda a informagao do campo elétrico e do seu efeito na regiao
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do espacgo-tempo ocupada pela estrela carregada.

Estas alteracoes no tensor energia-momento levam a novas equagoes de estrutura para

uma estrela carregada, que sao dadas por [42-45]

% = dnr?p.e (2.10)
I _ grrte 1 190 (2.12)

com a fungao métrica \(r) sendo dada por

0 1—=2m(r)/r+¢*(r)/r*, ser <R (2.14)
1-2M/R+Q*/R*, ser >R,

onde ) é a carga total da estrela. Em particular, no caso de ¢(r) = 0 (para qualquer r)

recaimos no caso neutro, nas equagoes de estrutura dadas pelas Eqgs. (2.4), (2.5) e (2.13).

A carga total é a condigao de contorno da superficie g(R) = @ e ¢(0) = 0 é a condicao
de contorno no centro da estrela carregada para a carga elétrica. As demais condigoes de
contorno sao as mesmas do caso neutro, apresentadas na secao anterior. Novamente, a
condigao de contorno para a fun¢do métrica v(R) = —A(R) implica na continuidade da
métrica do sistema dentro e fora da estrela, sendo que a métrica fora da estrela carregada

¢ a chamada métrica de Reissner-Nordstrém [75,76].

Na andlise de estrelas carregadas, a condigao de equilibrio dada pela Eq. (2.6) nao é
mais necessdria e suficiente na determinacao da estabilidade destes objetos® [44]. Para
determinar se essas configuragoes carregadas podem existir isoladas na Natureza, deve-
mos analisar as suas oscilacoes radiais. Esta abordagem foi primeiramente proposta por
Chandrasekhar [77], onde demonstrou que uma perturbagao no fluido mantendo a sime-
tria esférica permite derivar uma equacgao de oscilagoes infinitesimais. A generalizacao
desta equac@o para o caso eletricamente carregado foi proposta por Glazer [78], sendo
que, anos antes, Stettner [79] propos a andlise da estabilidade considerando que a carga

estava localizada apenas na superficie.

A equagao que determina as autofrequéncias caracteristicas de um fluido é chamada de

5De fato, uma relacao similar nao é trivial de ser obtida no caso carregado.
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equagao de pulsacao, sendo dada por [80]

d du 9 B
¢ {p%] 1O+ W] u=0, (2.15)

onde u ¢ a funcao de deslocamento renormalizada. Para uma estrela carregada, as fungoes

auxiliares P, Q e W sdo dadas, respectivamente, por [81]

P =3 2p, (2.16)
Q= (e+p)r 2/ (V —4r7Y) — 8rp+r¢*)e*, (2.17)
W = 2(e +p), (2.18)

onde v = (1+¢/p)c? é o coeficiente adiabdtico e ¢, é a velocidade do som adiabdtica. Vale
notar que estamos utilizando a notacao onde 3’ representa a derivada da funcao y com

relacao a coordenada radial r.

A equacao de pulsacao constitui um problema de autovalores de Sturm-Liouville, que nos
permite obter os autovalores e as autofungoes da perturbacao radial. Seguindo a Ref. [80],
utilizamos o método de troca de varidveis, onde n = Pu’ a fim de transformarmos a
Eq. (2.15) que é uma equacao diferencial de segunda ordem em duas equagoes diferenciais

de primeira ordem acopladas [80], tais que

du n
d
d—;’ = —[Q + wW]u. (2.20)

Na Ref. [80], os autores mostraram que as condigoes de contorno no centro da estrela sao
tais que para 7(0) = 1 temos u(0) = r3/(3P(0)). Na superficie da estrela devemos fazer
com que n(R) = u/(R) = 0. De fato, esta tltima condicao é obtida para alguns valores de

w?, que sao chamados de autofrequéncias do sistema.

Por se tratar de um problema de Sturm-Liouville onde a fungao auxiliar Q é sempre real,

as autofrequéncias w? possuem a seguinte propriedade
Wy <wp << W< (2.21)

Além disso, as autofuncoes de deslocamento renormalizadas u,, correspondentes as auto-
frequéncias w? podem ser de dois tipos: oscilatérias ou exponenciais, dependendo se w;,
¢ real ou imaginario, respectivamente. Estrelas sao sistemas vibrantes onde perturbagoes

no fluido que as constitui ocorrem naturalmente. Desta forma, se uma perturbacao radial
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ocorrer e gerar um deslocamento exponencial sabemos que este sistema nao é estavel.
Por outro lado, se o deslocamento for oscilatério temos um sistema estavel. Pela propri-
edade 2.21, vemos que a estabilidade do objeto estelar esta diretamente ligada ao sinal
da autofrequéncia fundamental ao quadrado w?, j& que se esta for negativa o sistema é

instavel.

Em termos préticos, o conjunto formado pelas equagoes de estrutura (2.10)—(2.13) e pelas
equagoes de pulsagao (2.19)—(2.20) formam o sistema completo para a andlise da estrutura
e estabilidade de uma estrela carregada, estatica e esfericamente simétrica. Primeiramente,
resolvemos o sistema de equagdes para vy = 0, e fazemos vy = —(v(R) + A(R)) que im-
plicard no cumprimento da condi¢do de contorno v(R) = —A(R). Posteriormente, apds
resolvermos o sistema de equacdes para um valor teste de w?, utilizamos o método de
Newton-Raphson para encontrar a autofrequéncia fundamental do sistema que corres-
ponda a u'(R) = 0. Resolvemos o sistema de equagoes diferenciais utilizando o método
de Runge-Kutta-Kash-Carp com passo adaptavel. Validamos o nosso coédigo para estrelas

carregadas ao compararmos com os resultados obtidos na Ref. [44].
2.3.1 DISTRIBUICOES DE CARGA ELETRICA

No caso neutro, mencionamos que a solucao das equacgoes de estrutura dependia nao
s0 das condigoes de contorno apresentadas mas também da EOS, que serd tratada no
proximo capitulo. Acontece que no caso carregado, além da EOS, precisamos estipular
uma distribuigao de carga elétrica ja que nao conhecemos a priori ¢(r) ou p.. Seguindo a
Ref. [44], no nosso trabalho utilizamos dois tipos de distribuigdo de carga elétrica, além

de utilizarmos num terceiro momento a carga elétrica total da estrela () como sendo fixa.

A primeira distribuicao que utilizamos propoe que a densidade de carga elétrica p. é

proporcional a densidade de energia, isto é,
Pe = Q€ (2.22)

onde, em unidades geométricas, a é uma constante de proporcionalidade. Chamaremos

esta distribui¢ao de distribuigao-a. Pela Eq. (2.10), temos

dq

i drriaee’ . (2.23)

A segunda distribuicao de carga elétrica utilizada, propoe a carga em funcao da coorde-
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nada radial na forma de uma lei de poténcias, tal que

q(r) =Q (—)3 = 6r, (2.24)

onde 8 = Q/R? e, em unidades geométricas, possui unidades de km~2. Porém, a fim de
compararmos com os resultados da Ref. [44], utilizamos 8 com unidades de Mg km™3.
Neste caso, a equacgao diferencial para a carga elétrica é dada por

dq

= 36172 (2.25)

Chamaremos esta distribuicao de carga por distribuicao-£.

Para ambas as distribuigoes, a carga elétrica cresce a medida que r — R e ha maior
concentracao de carga na superficie da estrela. Porém, no caso da distribuicao-«, a taxa
de crescimento da carga elétrica esta associada também a densidade de energia, que é
maior no centro da estrela do que na superficie. Isto implica que a carga cresce de forma

mais uniforme e para menores valores de r quando comparamos a distribuicao-{.
2.4 ESTRUTURA INTERNA

As teorias atuais indicam que podemos dividir uma estrela de néutrons em cinco regioes:
atmosfera, crosta externa e interna, nicleo externo e interno [1,2,4,5]. A atmosfera é
constituida por uma camada fina de plasma que, dependendo da temperatura de superficie,
varia entre dez centimetros no caso mais quente a alguns milimetros no caso mais frio. A
camada logo abaixo, chamada de crosta externa ou envelope externo estende-se da parte
inferior da atmosfera até uma camada com densidade da ordem de 4 x 10! gem™3. E
constituida por fons e eléctrons em uma regiao de aproximadamente cem metros. Para
regioes mais internas do envelope, onde a densidade é muito maior do que 1 x 10 gecm™3
o gas de elétrons é completamente degenerado e ultrarrelativistico [4]. A crosta interna
ou envelope interno estende-se por aproximadamente 1km e é constituida por elétrons,
néutrons livres e nicleos atomicos ricos em néutrons, sendo que a fracao de néutrons livres
aumenta com o aumento da densidade. Na regiao mais densa desta camada, os nicleos
nao se fazem presentes e os néutrons podem estar em um estado superfluido. O nicleo
externo possui diversos quilometros e pode ser composto por néutrons, prétons, elétrons
e muons, todos formando um plasma degenerado. Os elétrons e mions formam um gas
de Fermi ideal, enquanto prétons e néutrons, que interagem via forcas nucleares formam

um liquido de Fermi e podem estar em um estado superfluido [3].

Acredita-se que a tultima camada, o nucleo interno, estd presente somente nas estrelas de

néutrons mais massivas, sendo que nas menos massivas o nicleo externo estende-se até o
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centro destes objetos. O nucleo interno tem varios quilometros de raio e sua composigao
depende fortemente da EOS [4]. Devido as densidades extremas presentes nesta regiao
das estrelas de néutrons, a matéria que a constitui permanece um tema de intenso debate.
Desta forma, o nome “estrelas de néutrons” é um tanto enganoso, no sentido de que

estados exdticos da matéria podem estar presentes.

Historicamente, em 1959 foi proposto por Cameron [82] e em 1960 por Salpeter [83] que
hiperons (hadrons que contém o quark strange) poderiam fazer-se presentes no interior
das estrelas de néutrons. Mais tarde, em 1965 e 1969, respectivamente, Ivanenko e Kurd-
gelaidze [31,32] consideraram a dissolugao dos hadrons no nicleo das estrelas de néutrons,
dando origem a um ntcleo formado por quarks livres, formando o que hoje conhecemos
por estrelas hibridas. Também especula-se que outros estados como condensados de kdons

possam ser os verdadeiros constituintes do nicleo interno [1,2,4].

Em 1970, Itoh propos o conceito de estrelas constituidas inteiramente por quarks e analisou
o seu equilibrio hidroestatico [33]. Um ano depois, Bodmer conceituou que o verdadeiro
estado da matéria que interage fortemente era composto pela dissolugao dos hadrons nos
seus constituintes elementares, os quarks [34]. Corroborando com a proposta de Bodmer
e utilizando um modelo simples, Witten mostrou que para densidades elevadas a matéria
de quarks contendo o quark strange era energeticamente favoravel em comparacao ao
isétopo °Fe e a matéria de quarks up e down [35], assim como Terazawa [36]. Isto deu
origem ao que chamamos por hipdtese (ou conjectura) de Bodmer-Witten-Terazawa, que
afirma que o verdadeiro estado da matéria que interage fortemente é a matéria estranha
de quarks (SQM, do inglés strange quark matter). Se considerarmos vélida a hipotese de
Bodmer-Witten-Terazawa, uma nova classe de estrelas compactas surge, a qual chamamos
de estrelas estranhas de quarks, ou simplesmente, estrelas estranhas. Na Figura 2.1, apre-
sentamos todas as possibilidades contidas nos objetos tedéricos que comumente chamamos

por estrelas de néutrons.
2.4.1 EQUACAO DE ESTADO

A descricao da estrutura interna de uma estrela de néutrons esta diretamente associada
a EOS, que descreve a matéria presente no seu interior. Devido as incertezas na descrigao
da matéria neste regime de densidades elevadas, existem dificuldades na formulacao da

EOS. Entretanto, existem algumas restricoes fisicas que sao validas para todas as EOSs.

Como dito anteriormente, uma EOS é a representacao matematica da pressao em fungao
da densidade de energia. Tirando exemplos simples, a pressao nao depende diretamente

da densidade de energia, de tal forma que ambas sao funcoes do potencial quimico e
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Figura 2.1 - Diferentes faces de uma estrela de néutrons.
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Fonte: Extraido da Ref. [84].

da temperatura. Entretanto, estrelas de néutrons apresentam um esfriamento acentuado
momentos apods a sua formacao, implicando que a temperatura é negligenciavel nas escalas

de energia presentes nestes objetos densos [1-5].

Existem duas restrigdes gerais, isto é, independentes de modelos para que uma EOS seja
fisicamente razoavel. A primeira delas é que a EOS nao possa ser ultrabarica, ou seja,
que a pressao nao pode ser maior que a densidade de energia. A segunda restricao é que

a velocidade adiabatica do som, definida por

:_ Op

&= (2.26)

nao pode ultrapassar a velocidade da luz, isto é, dp/0e < 1 em unidades naturais [1]. Em

outras palavras, isto implica que a EOS seja casual.

As EOSs podem ser classificadas em uma de trés categorias distintas: mole (soft), inter-
medidria e dura (stiff); dependendo da taxa de variacdo da pressdo com a densidade de
energia [4]. Esta classificacao esta diretamente associada a compressibilidade da matéria
descrita pela EOS. Uma EOS mole representa uma matéria que pode ser facilmente com-
primida. Por outro lado, uma EOS dura implica que a matéria tende a ser incompressivel
assimptoticamente [1]. Uma EOS é dita mais dura do que a outra quando a pressao é
maior para cada valor da densidade de energia. Também vale notar que EOSs mais duras

sustentam pressoes maiores, ou seja, suportam maiores massas contra o colapso gravita-
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cional.

Como observado por Oppenheimer e Volkoff [13] para um gas de néutrons livres, a solugao
da equagao TOV para uma EOS implica numa respectiva configuracao estelar mais mas-
siva, chamada de configuracao de massa maxima M,.,. De tal forma que, para uma deter-
minada EOS devemos ter My,.x > M,ps, onde Mg € a maior massa ja observada. Como
discutimos anteriormente, o pulsar mais massivo possui M,s = 2,01f8:8; Mg [17,18], logo,

para que uma EOS seja valida a sua configuracao mais massiva deve superar este limite.
2.5 CONCLUSAO

Neste capitulo, revisitamos parte da histéria das estrelas de néutrons juntamente aos
principais aspectos observacionais dos pulsares. Também apresentamos as equagoes que
descrevem a estrutura de uma estrela relativistica, assim como, os efeitos que um campo
eletroestatico gera nesta descricao. A estrutura interna e os possiveis constituintes de uma
estrela de néutrons foram discutidos. Além disso, as principais caracteristicas de uma EOS
e suas restricoes foram mostradas. Por fim, concluimos que estrelas de néutrons nao sao
completamente compreendidas, visto que sua composicao esta atrelada as interacoes fortes
entre hadrons, o que nao é bem estabelecido nestes regimes de densidades elevadas, como

iremos explorar no préximo capitulo.
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3 ESTRUTURA INTERNA DE UMA ESTRELA DE QUARKS

Neste capitulo, explanaremos sobre a estrutura interna de uma estrela de quarks. Para
tanto, assumiremos valida a hipotese de Bodmer-Witten-Terazawa de que a matéria es-
tranha de quarks (SQM) é mais estdavel do que o elemento mais estavel encontrado na
natureza, o isétopo °Fe. Comegaremos pelo estudo da Cromodinamica Quantica (QCD)
e de seus principais conceitos, discutindo a transicao de fase da matéria hadronica para a
matéria de quarks. Neste cenario, analisaremos duas equacoes de estado para a SQM, a

fim de descrevermos uma estrela de quarks.
3.1 CROMODINAMICA QUANTICA

O Modelo Padrao da fisica de particulas descreve a natureza em termos de seus consituin-
tes fundamentais, os férmions elementares, e das interagoes entre eles, que por sua vez sao
explicadas pela troca de bésons mediadores [29]. Existem quatro interagoes fundamentais
na natureza: as nucleares forte e fraca, a eletromagnética e a gravitacional. Atualmente,
a fisica de particulas descreve essas forgas através de teorias quanticas de campos (QFT,
do inglés quantum field theory). Como a QFT correspondente a gravitagao possui falhas,

esta interagdo nao esta inclusa no Modelo Padrao [85].

A QFT responsavel pela interacao forte é a QCD, onde o béson mediador da interacao
é o glion, e a forca se deve a carga de cor, presente apenas em partons (coletivo de
quarks e glions). A estabilidade do nicleo atomico é explicada através da interagao forte
residual entre prétons e néutrons, que sao constituidos por quarks. Os quarks sao os
unicos férmions elementares que interagem através de todas as forcas fundamentais, pois
possuem as quatro cargas responsaveis pelas quatro interagoes fundamentais: cor, carga
elétrica, sabor e massa [29]. Desta forma, quarks sdo definidos a partir destas quatro
quantidades. Os quark possuem carga elétrica fracionaria, sendo que os sabores u, ¢ e
t possuem carga +2/3, enquanto os sabores d, s e b possuem carga -1/3. Além disso,
os quarks d, u e s sao os ditos quarks leves e possuem massas de 2,16 MeV, 4,67 MeV
e 93 MeV, respectivamente. Os quarks pesados, ¢, b e t possuem massas de 1270 MeV,
4180 MeV e 172900 MeV, respectivamente [86], em unidades naturais (h = c¢ = 1).

Apesar de nunca terem sido detectados livres, diversas evidéncias experimentais apontam
para a existéncia dos quarks. A fim de explicar a nao deteccao dos quarks livres, postula-
se o confinamento da carga de cor, ou seja, postula-se que objetos que possuem carga de
cor estao sempre confinados em estados incolores. Sendo assim, somente estados onde a
carga de cor total é nula podem se propagar livremente na natureza [29]. Diferentemente

do foton, que media as interacoes eletromagnéticas, glions possuem a carga responsavel
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pela interacao forte, de tal forma que acredita-se que o confinamento seja resultado das
interacoes entre glions, o que restringe a forca forte a curtos alcances. A principal im-
plicacao do conceito de confinamento é que somente combinagoes com carga de cor nula

podem existir nas escalas de energia e nas distancias presentes no nosso cotidiano.

No regime de densidades elevadas presente em estrelas de néutrons, existe a possibilidade
de que ocorra a transicao de fase da matéria hadronica para a matéria de quarks. Desta
forma, observacoes destes objetos podem fornecer informagoes relevantes sobre a interacao
forte neste regime. Ainda, estas observagoes podem permitir a determinacao do tipo de

transicao de fase e qual o estado da matéria presente nestas estrelas.
3.2 TRANSICAO DE FASE

Nos colisores de particulas, como o Large Hadron Collider (LHC) e o Relativistic He-
avy Ion Collider (RHIC), atinge-se, em colisoes de fons pesados, um estado da matéria
que é melhor descrito pelos graus de liberdade dos quarks e glions livres do que por
estados hadronicos, o chamado plasma de quarks e glions (QGP, do inglés quark-gluon
plasma) [30]. Nestes colisores, o QGP é resultado das elevadas temperaturas presentes
nas colisoes, sendo uma das formas de se atingir a transi¢ao de fase da matéria hadronica
para a matéria de quarks. Na Figura 3.1, apresentamos o que se supoe ser o diagrama
correspondente a transicao de fase da QCD. Neste diagrama, as fases da matéria que
interage fortemente estao relacionadas com a temperatura e o potencial quimico, sendo
que este ultimo determina a densidade barionica. Desta forma, além das altas tempera-
turas atingidas nos colisores, espera-se que as altas densidades, como aquelas que podem
estar presentes nas estrelas de néutrons, levem a matéria de quarks. O diagrama também
mostra que a fase hadronica pode aparecer nas formas de gas, liquido (matéria nuclear)
e de superfluido, outro estado que deve estar presente nas estrelas de néutrons. Para bai-
xas temperaturas e elevadas densidades, espera-se que a SQM forme pares de Cooper
em uma fase supercondutora de cor (CFL, do inglés color-flavor locking) [87]. Para altas

temperaturas e/ou densidades chegamos ao QGP.

A possibilidade de uma transicao de fase em baixas temperaturas e altas densidades, leva a
diferentes possiveis constitui¢coes para uma estrela de néutrons, como vimos na Sec¢ao 2.4.
Porém, devido a complexidade do diagrama apresentado na Figura 3.1 e a impossibilidade
na realizacao de experimentos nestes niveis de densidade, nao se sabe se esta transicao é
de primeira ordem (com ou sem fase mista) [1,2,5] ou na forma de um crossover [88,89].
Desta forma, a hipétese de Bodmer-Witten-Terazawa nos oferece uma visao alternativa,
onde a matéria hadronica foi convertida em SQM através de processos de nucleagao [90].

Para isto, a SQM deve ser o estado fundamental da matéria que interage fortemente.
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Figura 3.1 - Diagrama tedrico que representa as fases da matéria como fun¢do do potencial quimico e da
temperatura, sinalizando a possivel transicido de fase da matéria hadrénica para a matéria de
quarks.
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Assumindo verdadeira a hipotese de Bodmer-Witten-Terazawa, apresentaremos modelos
fenomenolégicos que descrevem a SQM em altas densidades, a fim de apresentarmos re-

sultados para estrelas de quarks eletricamente carregadas.
3.3 EQUACOES DE ESTADO PARTONICAS

Na QCD, a intensidade da interacao depende das distancias envolvidas. De tal forma que,
quando a constante de acoplamento ag (medida da intensidade da interagao forte) for
pequena, um tratamento perturbativo é valido, caso contrario, o tratamento se torna nao
perturbativo. Para as densidades caracteristicas em estrelas compactas, acredita-se que
efeitos nao perturbativos devam estar presentes. Entretanto, a interacao entre os quarks
nao deve ser negligenciada, como é feito em modelos simples. A fim de comparagcao, apre-
sentaremos duas EOSs para a SQM. Na primeira EOS, consideraremos que o efeito do
confinamento é introduzido por um parametro e que os quarks sao modelados como um
gds ideal de Fermi completamente degenerado e relativistico [38]. Na sequéncia, apresenta-
remos uma EOS obtida através da QCD perturbativa (pQCD), considerando a interagao
entre os quarks [39,40]. Em ambos os casos, estaremos considerando o quark strange como

massivo e as demais particulas como nao massivas.

Quando a massa do quark strange ¢ levada em conta, a SQM necessita também de elétrons
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para que seja globalmente neutra. E importante notar que a condi¢ao de neutralidade
elétrica global nao implica que a estrela nao tenha uma distribuicao de carga elétrica
no seu interior. Isto ocorre, porque as alteragoes produzidas pela carga elétrica na EOS
sao negligencidveis [65]. Desta forma, a SQM deve conter elétrons que ficam separados
dos quarks por aproximadamente 100 fm, formando uma eletrosfera ao redor do nicleo
de quarks gerando campos elestroestaticos da ordem 1 x 102 Vm™! [41]. Neste estudo,
por simplicidade, nao estaremos considerando a presenca da eletrosfera, implicando que
a estrela estranha terd uma carga elétrica liquida e elevados campos elétricos na su-
perficie [42,44,45].

3.3.1 MODELO DE SACOLA DO MIT

O mais simples e mais usado dos modelos fenomenolégicos é o chamado modelo de sacola
do MIT (MIT-BM) [38], que ¢ capaz de reproduzir os conceitos de confinamento e liber-
dade assintotica. Neste modelo, interpreta-se os hadrons como “sacolas” com dimensoes
finitas, dentro da qual estao contidos os quarks e gliions. O confinamento é introduzido a
partir da consideracao de uma pressao de sacola B, que equilibra a pressao exercida pelos

quarks no interior da sacola. A EOS resultante é da forma [1]
- = In - B 1
pP= 224 2 [“z Z(:uz 2m)+2m ( m; )} ; (3.1)
; 1 1 i + K
_ i |2 L. 2)_ L 4 i TR
€= Z 82 [,uzk:z <Nz 277%) 5 In ( - )] + B, (3.2)

n=Y - ake (33)

7

onde p é a pressao, € a densidade de energia e n a densidade de particulas. Além disso,
Ji» i, k; e m; representam o fator de degenerescéncia, o potencial quimico, o momento de
Fermi e a massa do férmion de sabor i, respectivamente. Como estamos tratanto do caso
completamente degenerado, k; e p; sao relacionados por k; = /pu? —m?. Com excec¢ao
do parametro fenomenoldgico, i.e., a pressao de sacola B, os demais termos representam
um gas de férmions livres nao interagentes. Desta forma, a introducao ad hoc de B gera

o confinamento.
3.3.2 QCD PERTURBATIVA

A fim de descrever a EOS do sistema de quarks livres, diversos autores consideraram
diferentes aproximagoes e suposicoes para a interacao entre os quarks e para o tratamento
das variacoes nas massas dos quarks e da constante de acoplamento [39,40,91-100]. Em

particular, na Ref. [39], os autores derivaram uma EOS baseada em pQCD considerando
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uma matéria densa e fria de quarks. Eles estimaram a pressao para valores finitos da
densidade até a ordem %, assumindo o quark strange como massivo. Na Ref. [40], eles
obtiveram uma férmula simples para a pressao em funcao do potencial quimico barionico

pp, compactando os resultados da Ref. [39], tal que

p=psatun) (- ). (3.4)

onde X = 3A/up é um pardmetro adimensional que varia entre 1 e 4, proporcional a
escala de renormalizagdo A que surge na expansao perturbativa. Além disso, psp(up) é
a pressao correspondente de um gas de quarks nao interagentes e sem massa, também

chamado de gds de Stephan-Boltzmann (SB), dada por

pSB(MB)::igg (%?)4. (3.5)

As fungoes auxiliares a(X) e b(X) sao tais que
a(X)=d X", b(X)=de X, (3.6)
com as constantes sendo dadas por (para mais detalhes, veja a Ref. [40])

cp =0,9008 dy =0,5034, dy=1,452, 14, =0,3553, vy, =0,9101. (3.7)

Neste modelo, a densidade de energia é obtida, mantendo X fixo, pela seguinte relacao

€=—p+pusng, (3.8)

onde np ¢ a densidade barionica obtida a partir da relagao termodinamica

Ap.

np = .
dps

(3.9)

Este resultado simples e compacto é capaz de reproduzir os cédlculos do estado da arte no

tratamento perturbativo da QCD, no regime de temperatura nula e densidades elevadas.
3.3.3 COMPARACAO

Na Figura 3.2, mostramos uma comparacao entre as EOSs do MIT-BM e a forma funcional
da pQCD. Na nossa andlise, estamos utilizando BY* = 145MeV que é o caso de EOS

mais duro do MIT-BM que satisfaz a conjectura de Bodmer-Witten-Terazawa. Para a
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Figura 3.2 - Comparacgio entre as equa¢ées de estado do MIT-BM e da pQCD, para um tnico valor da pressio
de sacola B e diferentes valores da escala de renormalizagdo X, respectivamente.
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pQCD, estamos apresentando valores de X que contém resultados de maior interesse
astrofisico (veja [40, 45, 46]). Podemos notar que a pQCD apresenta EOSs mais duras
quando comparadas a EOS mais dura do MIT-BM. De fato, isto ocorre para X > 2.8.
Na Figura 3.2, destacamos X = 3 a fim de realizarmos comparagoes com os resultados ja
conhecidos para o MIT-BM.

Uma vantagem da pQCD sobre o MIT-BM é que ela permite estimar de forma sistematica
as incertezas presentes no calculo perturbativo, além de levar em conta as interacgoes
entre os quarks, que sao significativas mesmo neste regime de densidades, podendo ser
considerada uma descri¢ao mais realista da matéria de quarks [39,40]. No Capitulo 4,
mostraremos os resultados obtidos para estrelas estranhas eletricamente carregadas para
ambas as EOSs aqui apresentadas. Veremos que, apesar de ambas serem lineares, os

resultados astrofisicos preditos por cada modelo diferem consideravelmente.

No Capitulo 5, apresentaremos os resultados para estrelas charmosas eletricamente car-
regadas, no contexto do MIT-BM. Isto foi feito somente no caso neutro pelos autores da
Ref. [47]. Na Ref. [48], foi obtida a EOS através da pQCD para a matéria contendo o
quark charm. Neste estudo, os autores também analisaram a estabilidade de uma estrela
charmosa neutra analisando suas oscilagoes radiais. Porém, por simplicidade, utilizaremos

somente o MIT-BM na descricao de estrelas charmosas carregadas.
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3.4 CONCLUSAO

Neste capitulo, apresentamos os principais conceitos pertinentes a QCD, assim como,
buscamos apresentar o estado da arte acerca da transicao de fase da matéria hadronica
para a matéria de quarks livres. Assumindo como verdadeira a hipdtese de Bodmer-
Witten-Terazawa, consideramos dois modelos utilizados na descricao da SQM no interior
das estrelas de quarks. No que diz respeito a matéria de quarks pesados — que contém o
quark charm — utilizaremos, por simplicidade, somente o MIT-BM, para vermos os efeitos

da carga elétrica na estabilidade de estrelas charmosas eletricamente carregadas.
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4 ESTRUTURA E ESTABILIDADE DAS ESTRELAS ESTRANHAS

Neste capitulo, mostraremos os resultados referentes ao artigo intitulado Electrically char-
ged strange stars with an interacting quark matter equation of state [45], onde evoluimos
duas analises previamente feitas acerca da estabilidade e estrutura das estrelas estranhas.
Primeiramente, foi mostrado na Ref. [42] que a simples inclusao de carga elétrica em uma
estrela estranha, utilizando uma equacao de estado para quarks nao-massivos e livres le-
vava a alteracoes na estrutura das configuragoes estelares, resultando em maiores massas
e raios. Esta andlise foi, posteriormente, aprimorada na Ref. [44] que analisaram a es-
tabilidade dinamica de estrelas estranhas carregadas perante perturbacoes radiais, para
dois tipos de distribuigdo de carga elétrica, os mesmos que usamos na Ref. [45]. Porém,
seus estudos se limitaram a utilizacao do modelo de sacola do MIT, sem levar em conta

a massa dos quarks.

O segundo estudo no qual o nosso trabalho se baseou foi realizado na Ref. [46]. Neste
trabalho, Jiménez e Fraga utilizaram uma equagao de estado para quarks massivos e in-
teragentes obtida na Ref. [39], posteriormente, colocada como uma férmula simples na
Ref. [40]. Nos trabalhos originais, foi mostrado que uma equagao de estado interagente
pode levar a configuracoes estelares de maior massa e raio quando comparados aos re-
sultados obtidos pelo MIT-BM. Utilizando a forma simples da equacdo, na Ref. [46],
eles mostraram que as estrelas estranhas descritas por ela sao estaveis perante oscilagoes

radiais, além de possuirem configuracoes em equilibrio.

Neste capitulo, compararemos os resultados referentes a estrutura e estabilidade das es-
trelas estranhas carregadas, utilizando duas equacoes de estado. A primeira refere-se ao
MIT-BM, cujos resultados foram estensivamente analisados na literatura para diferentes
valores da massa do quark strange e da pressao de sacola B (para uma revisao recente,
veja [50]). Aqui, estaremos considerando o quark strange como massivo, diferentemente
do que foi feito na Ref. [44], e utilizaremos apenas um valor para a pressao de sacola.
A segunda equacgao de estado diz respeito a féormula simples advinda da QCD perturba-
tiva (pQCD), considerando o quark strange como massivo e que hé interacdo entre os
quarks. Neste caso mais realista, estaremos levando em conta diferentes valores possiveis

do parametro X no intervalo entre 2 e 4.
4.1 ESTRELAS ESTRANHAS NEUTRAS

Comegaremos discutindo estrelas estranhas eletricamente neutras, isto é, ¢(r) = 0, im-
plicando que a estrela é descrita pela equacao usual da conservacao de massa e que o

gradiente da pressao é dado pela equacao TOV, ambas apresentadas na Segao 2.2.

43



Figura 4.1 - Perfil massa-raio de estrelas estranhas obtidas a partir do MIT-BM e da pQCD.
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Fonte: O autor (2020).

Na Figura 4.1, mostramos o perfil massa-raio para estrelas estranhas neutras. Este perfil
é similar para ambas equagoes de estado, no sentido de que a massa cresce com o raio,
mostrando que este é um sistema autoligado, mantido pelo confinamento no MIT-BM e
pela interacao entre os quarks na pQCD, e nao pela atracao gravitacional. No caso da
pQCD, o aumento de X leva a EoSs mais duras, que por sua vez resultam em configuragoes
estelares com maiores massas e raios. Por outro lado, o MIT-BM possui comportamento
inverso, o aumento de B diminui a pressao, tornando a EoS mais “mole” o que leva a
configuragdes menos massivas [50]. De fato, ndo podemos utilizar B'Y* < 145 MeV, pois
isto violaria a hipétese de Bodmer-Witten-Terazawa, favorecendo energeticamente uma
matéria de quarks constituida apenas pelos quarks u e d. Desta forma, EoSs do MIT-BM
nao geram configuragoes estelares que satisfazem o limite de 2 M imposto por observacoes
recentes [17,18]. Vemos que para X > 3 as configuragoes estelares geradas pela pQCD

ultrapassam facilmente este limite observacional.

Ambas equagoes de estado levam a configuragoes estelares que sao estéveis perante os-
cilacoes radiais, como pode ser visto na Figura 4.2, onde estamos mostrando o comporta-
mento da frequéncia linear em funcao da densidade de energia central. Estamos mostrando
somente a parte real da frequéncia, o que significa que estamos considerando apenas as
configuracoes estelares estdveis. No caso de estrelas estranhas neutras, o ponto de massa

maximo coincide com o ponto de frequéncia nula, como foi apontado por diversos autores
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Figura 4.2 - Estabilidade de estrelas estranhas neutras para ambas EoSs, a partir da andlise da parte real da
frequéncia linear em fun¢3o da densidade de energia central.
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(ver Refs. [46,80] e literatura por eles referenciada). A partir da Figura 4.2, podemos

observar que quanto mais dura a EoS, menores os valores de densidade de energia central

permitidos na estrela.
4.2 ESTRELAS ESTRANHAS CARREGADAS

Nesta secao, realizaremos a andlise da estrutura e estabilidade perante oscilacoes radi-
ais de estrelas estranhas eletricamente carregadas. Para tanto, utilizaremos as duas EoSs
ja mencionadas, além de trés modelos para a carga elétrica na estrela. Nestes modelos
estao contidos as duas distribui¢oes de carga utilizadas na Ref. [44], além de considerar-
mos estrelas com carga total fixa. Esta secao sera dividida em trés subsecgoes diferentes,
sendo que cada subsecao conterd os resultados de um respectivo modelo. Com relagao as
EoSs, estaremos utilizando X = 3 na pQCD a fim de compararmos com os resultados do
MIT-BM para B = 60 MeV fm 3. Posteriormente, mostraremos como a dependéncia dos

parametros astrofisicos para diferentes valores da escala de renormalizagao X, na FEoS da
pQCD.
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Figura 4.3 - Perfil massa-raio de estrelas estranhas carregadas, utilizando a distribuicio—« e as EoSs do MIT-
BM (painel esquerdo) e pQCD (painel direito). Os quadrados pretos representam a (ltima confi-
guracdo estavel, onde f = 0. Os circulos rosas simbolizam a configuracdo mais massiva.
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Fonte: O autor (2020).

4.2.1 DISTRIBUICAO-a

Neste tipo de distribuicao de carga elétrica, temos uma dependéncia linear da densidade
de carga elétrica com a densidade de energia da estrela, i.e., p. = a¢, onde o é uma
constante de proporcionalidade. Disto resulta que o gradiente da carga elétrica é dado

por
dg

i drariee . (4.1)

Na Figura 4.3, apresentamos o perfil massa-raio de estrelas estranhas eletricamente carre-
gadas para diferentes valores da constante adimensional ov. Assim como no caso neutro, a
EoS da pQCD para X = 3 (painel direito) leva a configuragdes estelares de maior massa
e raio do que a EoS do MIT-BM (painel esquerdo). O caso neutro (curva preta continua)
é representado para o = 0, onde a configuracdo de massa méxima (circulo rosa) coincide
com a tltima configuragao estavel, isto é, o ponto de frequéncia nula (quadrado preto).
Isto muda consideravelmente quando « > 0, onde vemos que a diferenca entre os pontos
cresce com o aumento de «, i.e., o aumento de carga na estrela. As configuracoes com
maior massa estavel perante oscilagoes radiais possuem massas menores do que as con-
figuracoes estelares mais massivas. Entretanto, as configuracoes estaveis possuem maior

raio do que a configuracao mais massiva.

A relagao entre a massa gravitacional e a densidade de energia central das estrelas, apre-

sentada na Figura 4.4, mostra outras grandes diferencas entre estrelas estranhas carre-
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gadas e neutras. Primeiramente, notamos que o aumento da carga implica que menores
densidades de energia centrais sao necessarias para produzir a configuragdo mais massiva
(circulo rosa). O mesmo é valido para a analise de configuragoes estaveis, ja que o ponto
onde ocorre a nulidade da frequéncia (quadrado preto) aparece para densidades de energia
centrais cada vez menores quanto mais aumentamos «. Ainda mais importante, é que a
distingao entre estes pontos implica que diversas configuragoes em equilibrio (0M /Je. > 0)

sao instaveis perante oscilagoes radiais, o que nao acontece no caso neutro.

Na Figura 4.5, apresentamos o comportamento das autofrequéncias fundamentais em
funcao da densidade de energia central de estrelas estranhas carregadas. Vemos que as
autofrequéncias fundamentais decrescem monotonamente em funcao da densidade de ener-
gia central das estrelas, o que difere significativamente de estrelas hadronicas e hibridas,
onde a frequéncia cresce até atingir um maximo e depois comega a cair atingindo a nu-
lidade [80,81]. Além disso, devemos notar que as autofrequéncias se tornam nulas para
menores valores da densidade de energia central com o aumento de o para ambas FoSs. En-
tretanto, uma diferenca notavel surge entre as EoSs quando analisamos que as densidades
de energia centrais da pQCD sao menores que as do MIT-BM para que as autofrequéncias

se tornem nulas, até mesmo no caso neutro.

Até aqui analisamos como a introdugao de carga elétrica, utilizando a distribuicao—c,
afeta a estrutura e estabilidade de estrelas estranhas para as EoSs do MIT-BM e da pQCD
(com X = 3). Nossos resultados para o MIT-BM concordam, até entdo, com os obtidos na

Ref. [44], com a tinica ressalva de que nossas configuragoes estelares possuem massas e raios

Figura 4.4 - Massa gravitacional em funcdo da densidade de energia central de estrelas estranhas carregadas,
utilizando a distribuicdo—a e as EoSs do MIT-BM (painel esquerdo) e pQCD (painel direito).
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Figura 4.5 - Autofrequéncias fundamentais em fun¢do da densidade de energia central de estrelas estranhas
carregadas, utilizando a distribui¢do—« e as EoSs do MIT-BM (painel esquerdo) e pQCD (painel

direito).
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Fonte: O autor (2020).

menores. Essa diminui¢ao nos parametros observacionais se deve ao fato de considerarmos
o quark strange massivo, o que suaviza a EoS. Nos tltimos resultados que mostraremos
para a distribuicao—«, estaremos analisando somente os resultados astrofisicos obtidos

para diferentes valores do parametro X da pQCD.

Com relagao ao comportamento dos parametros astrofisicos e as EoSs da pQCD, na Fi-
gura 4.6 mostramos o perfil massa-raio do caso carregado para X = 2 (painel esquerdo)
e X =4 (painel direito). Como vimos anteriormente, o aumento de X torna a EoS mais
dura, resultando em estrelas com raios e massas maiores. Também podemos notar que
quanto mais dura a EoS mais sensivel as configuragoes estelares ficam a presenca de carga
elétrica, como ja poderia ser visto na Figura 4.3. Em especial, nos casos carregados para
X = 4 atingem-se configuragoes estelares estaveis com enormes massas gravitacionais que
nao sao consideradas realistas. Outro ponto de interesse é que, mesmo para uma EoS suave

(pQCD, X = 2), quando o = 0,9 o limite observacional de 2 M, é facilmente atingido.

Na Figura 4.7, analisamos a massa gravitacional como func¢ao da densidade de energia
central utilizando a distribui¢do-c, novamente para X = 2 (painel esquerdo) e X = 4
(painel direito). Podemos notar que a ultima configuracao estavel (quadrado preto) esta
deslocada perante a configuracao mais massiva (circulo rosa), como ja haviamos visto ao
compararmos as EoSs do MIT-BM e da pQCD para X = 3. De fato, a analise é bastante
similar a da Figura 4.4, onde uma EoS mais dura (X = 4) ¢ mais sensivel a presenga

de carga elétrica, assim como, as massas maximas e os pontos de frequéncia nula sao
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Figura 4.6 - Perfil massa-raio de estrelas estranhas carregadas para as EoSs da pQCD para X = 2 (painel
esquerdo) e X = 4 (painel direito), utilizando a distribuicio—a. Note que as figuras ndo estdo na
mesma escala.
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obtidos para menores densidades de energia centrais. Outra similaridade, é a existéncia
de configuragoes em equilibrio (OM/Je. > 0) que nao sdo estaveis perante oscilagoes

radiais.

Apesar de nao estarmos mostrando explicitamente, o comportamento da autofrequéncia

fundamental com a densidade de energia central é bastante similar ao da Figura 4.5 para

Figura 4.7 - Massa gravitacional de estrelas estranhas carregadas em fun¢do das suas densidades de energia
centrais para as EoSs da pQCD para X = 2 (painel esquerdo) e X = 4 (painel direito), utilizando
a distribuicdo—«. Note que as figuras ndo estdo na mesma escala.
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Fonte: O autor (2020).
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as EoSs da pQCD com X = 2 e X = 4, onde a frequéncia cai de forma monétona. Ja
pela Figura 4.7, podemos notar que o ponto de frequéncia nula é deslocado para menores

valores da densidade de energia central em ambos os casos.
4.2.2 DISTRIBUICAO-3

Na distribuigao—f3, a carga elétrica é descrita por uma lei de poténcias na forma q¢(r) = 3r3,
onde 3 = Q/R? sendo @ a carga total da estrela e R o seu raio. Desta forma, o gradiente

da carga elétrica é dado simplesmente por

dg 2
2 _3 . 4.2
= 3pr (42)

Neste trabalho, utilizaremos 3 em unidades de Mg km ™3, no intervalo [5 x 107, 9 x 1074].

Comecamos apresentando, na Figura 4.8, o perfil massa-raio de estrelas estranhas ele-
tricamente carregadas para as FoSs do MIT-BM (painel esquerdo) e da pQCD com
X = 3 (painel direito). Nesta distribuigao, o caso neutro (curva preta continua) é re-
presentado para [ = 0, onde vemos que a configuragao de massa maxima (circulo rosa)
e a ultima configuracao estdvel (quadrado preto) ocorrem no mesmo ponto. Assim como
vimos na Subsecao 4.2.1, a introducao de carga elétrica (8 > 0) leva a configuracoes mais
massivas e com maiores raios, porém, a distribuicao— leva a aumentos menores quando
comparados aqueles introduzidos pela distribuicao—a. Como esperado, a presenca de carga
elétrica gera um deslocamento entre as configuracoes de maior massa e frequéncia nula, o

que nao ocorre no caso neutro. Mas ha uma diferenca entre as distribuicoes—« e 3, que se

Figura 4.8 - Perfil massa-raio de estrelas estranhas carregadas, utilizando a distribuicdo—5 e as EoSs do MIT-
BM (painel esquerdo) e pQCD (painel direito).
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Figura 4.9 - Massa gravitacional como fun¢do da densidade de energia central para estrelas estranhas car-
regadas, utilizando a distribuicdo—3 e as EoSs do MIT-BM (painel esquerdo) e pQCD (painel
direito).
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Fonte: O autor (2020).

da pelo fato de que a configuracao mais massiva possui raios maiores do que a configuracao

de frequéncia nula na distribuicao—3, o oposto do que ocorre na distribuicao—a.

Na Figura 4.9, mostramos a dependéncia da massa gravitacional com a densidade de
energia central de estrelas estranhas eletricamente carregadas. Novamente, similaridades
e diferencas entre as distribuicoes—a e J aparecem. Entre as similaridades, ressaltamos
que, em ambas distribuigoes, a introducao de carga elétrica implica que as configuracoes
mais massivas e as de autofrequéncia fundamental nula ocorram para menores valores
da densidade de energia central. Por outro lado, na distribuicao— a ultima configuracao
estavel aparece para densidades de energia centrais mais altas do que a configuragao mais
massiva, ou seja, que nesta distribuicao existem configuragoes estaveis em regides onde

OM/0e. < 0, diferentemente do que ocorre na distribuigao—a.

A autofrequéncia fundamental esta apresentada na Figura 4.10 como fungao da densidade
de energia central, para diferentes valores de 5. Assim como ocorreu na distribuicao—a,
os valores da autofrequéncia descrescem monotonamente com o aumento da densidade
de energia central. Além disso, o aumento da carga diminui os valores da densidade de

energia central que geram configuragoes estaveis.

Como apontamos na analise da Figura 4.8, aumentar os valores de § tem menos im-
)

pacto no aumento da massa e do raio das estrelas, quando comparamos com o resultado

produzido pelo aumento de «, para os respectivos intervalos de a e 5 em consideragao. Po-

deria argumentar-se que aumentar o valor maximo de 3 geraria resultados mais proximos
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aqueles da distribuicao—«. Entretanto, os resultados para a EoS da pQCD com X = 3
para 3 =9 x 107* My km 3 somente produzem configuracoes instéveis perante oscilacoes

radiais e, por isso, estes resultados nao sao mostrados nas Figuras 4.8, 4.9 e 4.10.

Existem duas razoes pelas quais o maior valor da distribuicao—3 gerou instabilidade nas
configuragoes da pQCD com X = 3. Primeiramente, em comparacao ao MIT-BM, a
instabilidade ocorre somente para a pQCD, pois a EoS ¢é mais dura, e gera configuragoes
mais sensiveis a presencga de carga elétrica na estrela. Como apontamos em [45], para
X = 4 todas as configuracoes carregadas utilizando a distribuicao—f sao instaveis, e de
fato, para o menor valor de 8 que utilizamos as instabilidades comecam quando X > 3.6.
Por esta razao, nao mostramos os resultados para outros valores de X, em especial, para
X = 2 a EoS ¢ ainda mais suave e mesmo para o maior valor de [ nao atinge massas

superiores a 1,2 M.

A segunda razao é a diferenca fundamental de como a carga é distribuida na estrela nas
distribuigoes—a e 3, e como a pressao resultante do campo elétrico (sendo este propor-
cional ao quadrado da carga elétrica) atua na estrela. A pressao elétrica age de dentro
para fora, auxiliando a pressao de degenerescéncia a sustentar a estrela contra o colapso
gravitacional. Ambas pressoes devem ser equilibradas pela pressao gravitacional que de-
pende da massa da estrela e, por isso, estrelas carregadas possuem maior massa do que as
configuragoes neutras. Na distribuicao—3, a carga esta concentrada principalmente na su-
perficie da estrela, desta forma, a pressao exercida pelo campo elétrico cresce rapidamente

perto da superficie. Entretanto, este crescimento rapido nao é acompanhado por um cres-

Figura 4.10 - Autofrequéncia fundamental como fun¢do da densidade de energia central para estrelas estranhas
carregadas, utilizando a distribuicio— e as EoSs do MIT-BM (painel esquerdo) e pQCD (painel

direito).
10 T T T T T 10 T T
| o —£=00 | | i
o ---B=50x10"* i |
31 i = B=T.0x10"% 8 .
- ) W B=9.0x10"* | i |
5 O 1 = 9 *
s s | ]
it | | & | i
oA 1 = 4f A
2| : 2| :
0 ! ! ! 2| . ! 0 L L L TN - L |
0 0.25 0.5 0.75 1 1.25 1.5 0 0.25 0.5 0.75 1 1.25 1.5
€c (GeV/fm?) €c (GeV/fm?)

Fonte: O autor (2020).

92



cimento da massa da estrela, i.e., da pressao gravitacional, gerando configuragoes fora de
equilibrio e instaveis. Por outro lado, na distribuicao—«, o gradiente da carga elétrica é
proporcional a densidade de energia, assim como a massa da estrela, que também estd
relacionada com a densidade de energia. Desta forma, na medida que a pressao exer-
cida pelo campo elétrico cresce a massa da estrela cresce similarmente, resultando no
equilibrio entre as pressoes. Isto também explica o motivo de termos massas tao elevadas

na distribuicao—« com configuracoes estaveis.
4.2.3 CARGA FIXA

Chamamos por carga fixa diferentes configuracoes estelares com a mesma carga elétrica
liquida (). Neste tipo de abordagem, a distribuicao de carga elétrica nao é relevante, ja
que, pela Lei de Gauss para campos elétricos, a carga englobada em um mesmo volume
serd independente da forma como esta carga estd distribuida no interior da estrela. Em
termos praticos, a integragao das equacoes de estrutura e de oscilagoes radiais é feita para
diferentes valores de a e 8 (e ndo um tnico valor predeterminado, como fizemos até aqui)
que levam sempre a mesma carga elétrica liquida total. De tal forma que, a estrela possua
sempre a mesma carga elétrica total, o que para densidades de energia centrais maiores

implica em menores valores de a ou .

O perfil-massa raio para estrelas estranhas com carga fixa é apresentado na Figura 4.11,
para as EoSs do MIT-BM (painel esquerdo) e da pQCD com X = 3 (painel direito). Os
valores de carga elétrica considerados estao em unidades de Coulomb. Como esperado,
valores maiores de carga elétrica geram configuragoes mais massivas e com maiores raios.
Em contradi¢ao com o que foi encontrado na Ref. [44], o ponto de massa méxima nao
coincide com a tltima configuracao estdavel perante oscilagoes radiais. No momento, nao
sabemos o porqué da diferenca nos resultados, so ressaltamos que a diferenca é pequena
e que mais investigacoes sao necessarias. Da nossa perspectiva, o ponto de autofrequéncia

nula possui um raio menor que a configuracao mais massiva.

Na Figura 4.12, mostramos a massa gravitacional em funcao da densidade de energia
central de estrelas estranhas com mesma carga (). Neste caso, vemos que a configuracao
de massa maxima ¢ deslocada para menores valores de €. para maiores valores de carga
elétrica. Na nossa investigacao, encontramos que algumas configuragoes em equilibrio sao
instéveis perante oscilagoes radiais, ja4 que o ponto onde w3 = 0, se encontra a esquerda
da configuracao mais massiva. Também observamos que a diferenca entre os dois pontos

aumenta com o aumento da carga elétrica.

O comportamento da autofrequéncia fundamental em fungao da densidade de energia cen-
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Figura 4.11 - Perfil massa-raio de estrelas estranhas com carga total @), utilizando as EoSs do MIT-BM (painel

esquerdo) e pQCD (painel direito).
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tral é apresentado na Figura 4.13. Como esperado para estrelas estranhas, a frequéncia

decresce monotonamente com a densidade de energia central. Da mesma forma que acon-

teceu com as distribuicoes-a e 3, a autofrequéncia fundamental é deslocada para menores

valores de €. com o aumento da carga elétrica na estrela.

Figura 4.12 - Massa de estrelas estranhas com carga total () em funcdo da densidade de energia central,
utilizando as EoSs do MIT-BM (painel esquerdo) e pQCD (painel direito).

3
2,
MO
= |
~
~
=
1,
! ——Q=00C
i - Q=1x102C |
- Q=2x1020C
0 | | | | | | |
0 0.5 1 1.5 2 2.5 3

e (GeV/fm?)

Fonte: O autor (2020).

3 T T T
2,
©
= |
=
=
1,
1 —Q@Q=0.0C
i ---Q=1x102C |
= Q=2x102C
0 L L L L L L L
0 0.5 1 1.5 2 2.5 3

o4

e (GeV/fm?)



Figura 4.13 - Autofrequéncia fundamental em funcdo da densidade de energia central para estrelas estranhas
com carga total @), utilizando as EoSs do MIT-BM (painel esquerdo) e pQCD (painel direito).
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Fonte: O autor (2020).

4.3 CONCLUSAO

Neste capitulo, apresentamos os resultados referentes ao equilibrio e a estabilidade de
estrelas estranhas eletricamente carregadas utilizando duas EOSs. Em especial, pela pri-
meira vez, modelamos uma estrela estranha eletricamente carregada no contexto da EOS
da pQCD, onde a interacao entre os quarks é levada em conta. Para garantir que os nos-
sos resultados nao dependiam exclusivamente da distribuicao de carga elétrica, utilizamos
dois tipos de distribuigao, além de obtermos configuragoes estelares com a carga total fixa,
o que independe da distribuicao de carga elétrica utilizada. Desta forma, fomos capazes de
concluir que estrelas estranhas eletricamente carregadas possuem maiores massas e raios
do que as neutras, e sao estaveis para menores valores da densidade de energia central,

além de possuirem elevados campos elétricos na sua superficie.

95






5 ESTRELAS CHARMOSAS CARREGADAS

Neste capitulo, apresentaremos os resultados publicados no artigo intitulado Charged
charm stars [49], onde investigamos, pela primeira vez, os impactos da carga elétrica
na estrutura e estabilidade de estrelas charmosas. No caso neutro, tal estudo foi realizado
na Ref. [47] onde, utilizando o MIT-BM, foi provado que estrelas charmosas satisfaziam
a condicao de equilibrio, porém eram instaveis contra oscilacoes radiais. Um estudo mais
recente sobre a estabilidade de estrelas charmosas foi desenvolvido na Ref. [48] no con-
texto da QCD perturbativa, onde, novamente, a condi¢ao de equilibrio foi satisfeita, mas
as estrelas charmosas permaneceram instaveis perante as oscilagoes radiais. No nosso tra-
balho, analisamos as oscilacoes radiais das estrelas charmosas eletricamente carregadas
no contexto do MIT-BM. Escolhemos a EoS do MIT-BM por simplicidade, nos apoiando

no fato de que na QCD perturbativa tais estrelas permaneceram instaveis.
51 QUARKS CHARM E ESTRELAS CHARMOSAS

O estudo de estrelas charmosas surge a partir da analise da matéria de quarks pesados

em altas densidades de energia, que podem estar presentes no centro das estrelas de

Figura 5.1 - Fracdo da densidade de particulas em funcdo da densidade de energia central de uma estrela de
quarks. Para densidades de energia centrais acima de 153,7GeV os quarks charm comecam a
representar uma fragcdo importante das particulas na estrela.
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Figura 5.2 - llustragdo esquematica do perfil massa-raio das diferentes possibilidades das estrelas de quarks.
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Fonte: Extraido da Ref. [48].

néutrons. Na Figura 5.1, mostramos a fracao na densidade de particulas n;/n em fungao
da densidade de energia central de uma estrelas de quarks. Observamos que para €. =
153,7 GeV fm =3 quarks do sabor charm comecam a popular a estrela. Isto ocorre porque,
neste ponto, o potencial quimico barionico ultrapassa a massa do quark charm, permitindo
reacoes do tipo

u+e —ct+e

formando uma matéria de quarks pesados contendo o quark charm.

O aumento da densidade de energia permite a producao de quarks pesados, como o quark
charm. Consequentemente, este aumento na densidade de energia também leva a novas
configuragoes estelares possiveis, como mostramos na Fig. 5.2. Isto ocorre porque para
maiores valores da densidade de energia voltamos a ter configuragoes em equilibrio, onde a
massa volta a crescer. Isto também pode ocorrer com a introdugao do quark bottom, porém,
devido aos altos valores da densidade de energia central necessérios para a produgao deste

quark, é extremamente improvavel a sua presenca em estrelas como as estrelas de néutrons.
5.2 EQUILfBRIO DE ESTRELAS CHARMOSAS

Como foi mostrado nas Refs. [47] e [48], a presenga de quarks charm na estrela de quarks
eletricamente neutra dé origem a um novo ramo de configuragoes em equilibrio, como

pode ser visto na curva preta sélida da Figura 5.3 (painel esquerdo), no contexto do MIT-
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Figura 5.3 - Massa como fun¢3o da densidade de energia central (painel esquerdo) e do raio (painel direito)
para estrelas de quarks carregadas usando a distribui¢do-f3, sendo que o circulo preto marca o
inicio da producao de quarks charm.
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Fonte: O autor (2020).

BM. A presenca dos quarks charm esta marcada pelos circulos pretos. No painel esquerdo
da Figura 5.3, mostramos que a presenca de carga elétrica, usando a distribuigao-£, ainda
produz o mesmo ramo de configuragoes em equilibrio, onde dM/Je. > 0 para estrelas de
quarks. No painel direito da Figura 5.3, apresentamos o perfil massa-raio para estrelas de
quarks carregadas. Assim como as estrelas estranhas, estrelas charmosas também possuem

maior massa e raio no caso carregado.

Para mostrar que este resultado independe da distribuigao de carga, na Figura 5.4 mos-
tramos a massa em funcao da densidade de energia central (painel esquerdo) e do raio
(painel direito) para estrelas de quarks carregadas utilizando a distribui¢ao-a. Novamente,
observamos que um ramo em equilibrio aparece no contexto de estrelas charmosas para
esta distribuicao. Também notamos o mesmo comportamento das estrelas estranhas car-

regadas, que possuem maiores massas e raios que o caso neutro.
5.3 ESTABILIDADE DAS ESTRELAS CHARMOSAS

A fim de analisarmos a estabilidade das oscilacoes radiais de estrelas de quarks carregadas,
devemos observar o sinal da autofrequéncia fundamental ou, equivalentemente, o sinal da
fungao ®(a) = sign(a)In(1 + |al), onde a = (wy/kHz)?.

Na Figura 5.5, apresentamos o resultado da fungao ¢ em funcao da densidade de ener-

gia central para estrelas de quarks carregadas, utilizando a distribuicao-5. Novamente,
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Figura 5.4 - Massa como fun¢3o da densidade de energia central (painel esquerdo) e do raio (painel direito)
para estrelas de quarks carregadas usando a distribuicdo-a, sendo que o circulo preto marca o
inicio da producao de quarks charm.
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observamos o decréscimo mondétono da autofrequéncia com a densidade de energia. Em
concordancia com o caso neutro, vemos que ¢ > 0 somente para estrelas estranhas carre-
gadas, ou seja, mesmo no caso das estrelas charmosas eletricamente carregadas observamos

que estas sao instaveis contra oscilagoes radiais.

Na Figura 5.6, mostramos a funcao ® em funcao da densidade de energia central para
estrelas de quarks carregadas, utilizando a distribuicao-a. Novamente, observamos que
® < 0 no caso de estrelas charmosas tanto neutras quanto carregadas, implicando que
estas sao instaveis contra oscilagoes radiais. Também ¢é importante notar que este resultado
¢ independente da distribuicao de carga utilizada, ja que em ambas as distribuicoes ¢ < 0
para estrelas charmosas. Gostariamos de enfatizar que ® esta relacionado com o logaritimo
da autofrequéncia fundamental, e que esta apresenta valores muito inferiores a zero mesmo
no caso carregado, ou seja, a presenca de carga elétrica nao altera a instabilidade das

estrelas charmosas.
5.4 CONCLUSAO

Neste capitulo, demonstramos pela primeira vez que, assim como no caso neutro, estrelas
charmosas possuem configuracoes em equilibrio para diferentes tipos de distribuicao de
carga elétrica. Entretanto, nossos resultados mostram que a introducao de carga elétrica

nao altera a instabilidade de estrelas charmosas que ja havia sido apontada no caso neutro.
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Figura 5.5 - Fung3o auxiliar ®(a) (autofrequéncia fundamental) como fun¢3o da densidade de energia central
para estrelas de quarks carregadas usando a distribui¢do-f3, sendo que o circulo preto marca o
inicio da producdo de quarks charm.
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Desta forma, concluimos que estrelas charmosas permanecem instdveis no caso eletrica-

mente carregado.
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Figura 5.6 - Funcdo auxiliar ®(a) (autofrequéncia fundamental) como func¢io da densidade de energia central
para estrelas de quarks carregadas usando a distribuicdo-a, sendo que o circulo preto marca o
inicio da producdo de quarks charm.
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6 CONSIDERACOES FINAIS

Neste trabalho, apresentamos os principais conceitos necessarios para a andlise da es-
trutura e estabilidade de estrelas compactas eletricamente carregadas, no contexto da
teoria da Relatividade Geral. Em particular, analisamos a descricao de uma estrela de
néutrons, juntamente as principais propriedades observacionais dos pulsares. Tais propri-
edades impoem limites na equacao de estado, que descreve a matéria no interior de uma
estrela de néutrons. De fato, enfatizamos que estrelas de néutrons representam um con-
junto de diversos objetos tedricos utilizados na descrigao dos pulsares e, assim, analisamos
as suas diversas faces. Além disso, investigamos as alteracoes incluidas nas equagoes re-
lativisticas, que determinam as propriedades de uma estrela de néutrons, pela presenca
de carga elétrica. No nosso estudo, apresentamos duas distribuicoes de carga elétrica bas-
tante simples, porém, que introduzem efeitos relevantes nas propriedades observacionais

das estrelas de néutrons.

Dentre as diferentes possiveis descri¢oes das estrelas de néutrons, nos contemos na analise
das estrelas de quarks eletricamente carregadas, em particular, nas estrelas estranhas e
nas charmosas. Para tanto, no Capitulo 3, apresentamos os principais conceitos referen-
tes a teoria das interagoes fortes, assim como, as possiveis transicoes de fase da matéria
hadronica para matéria de quarks livres. Além disso, mostramos duas equagoes de estado
que permitem descrever a matéria estranha de quarks de forma simples, também mos-
trando as principais diferencas entre os modelos. Em especial, os resultados preditos pela
QCD perturbativa sao considerados mais realistas do que aqueles obtidos no contexto do
MIT-BM, ja que a interacao entre os quarks num sistema denso devem ser de extrema
importancia. Porém, incluimos a andlise do MIT-BM, considerando os quarks como mas-
sivos, a fim de ressaltar as principais diferengas na descricao da matéria estranha de

quarks.

A anédlise da carga elétrica em estrelas estranhas é de extrema importancia, ja que os
elétrons se separam na matéria de quarks, formando uma eletroesfera, o que resulta em
elevados campos eletroestaticos perto da superficie da estrela. No Capitulo 4, apresenta-
mos os resultados preditos pela pQCD para uma estrela estranha eletricamente carregada
e realizamos uma comparacao com as predicoes ja conhecidas do MIT-BM. Para isto,
utilizamos duas distribuigoes de carga elétrica, além de considerarmos configuragoes com
carga liquida fixa. Estes resultados foram publicados, pela primeira vez, no nosso artigo
entitulado Flectrically charged strange stars with an interacting quark matter equation of
state [45], e sdao de extrema importancia no estudo de estrelas estranhas carregadas por
levar em conta a interacao entre os quarks. Desta forma, mostramos que as interagoes de

curto alcance entre os quarks levam a configuragoes estelares mais massivas e com maiores
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raios, além de serem mais sensiveis a presenca de carga elétrica. Demonstramos, também,
que estrelas estranhas eletricamente carregadas sao estaveis contra oscilagoes radiais. En-
tretanto, as predigoes da pQCD levam a configuragoes instaveis para valores de 3, cujas

configuragoes eram estaveis utilizando-se o MIT-BM.

Apesar de possuirem configuragoes em equilibrio, estrelas charmosas sao instaveis no caso
neutro, tanto no contexto do MIT-BM quanto no da pQCD. No Capitulo 5, apresentamos
os resultados para estrelas charmosas eletricamente carregadas, no contexto do MIT-
BM, por simplicidade. Encontramos, em concordancia com o caso neutro, configuracoes
em equilibrio, porém, para ambas as distribui¢oes de carga elétrica utilizadas, estrelas
charmosas também sao instaveis no caso carregado. Estes resultados foram originalmente
publicados no artigo Charged charm stars [45], onde abordamos, pela primeira vez, o tema

de estrelas charmosas eletricamente carregadas.

Por fim, gostariamos de ressaltar que a andlise de carga elétrica em estrelas compac-
tas é um tema em aberto. Normalmente, considera-se que estrelas similares as estrelas
de néutrons, sao eletricamente neutras, o que simplifica o seu tratamento e negligencia
possiveis mecanismos para aquisicao de carga elétrica. Estes mecanismos incluem a acrecao
de matéria de uma estrela vizinha, ou até mesmo, processos distintos na sua formacao.
Em especial, espera-se que estrelas estranhas possuam elevados campos eletroestaticos
na sua superficie, a fim de manter a eletroesfera conectada ao ntcleo de quarks. Desta
forma, ressaltamos a importancia de modelar estes objetos incluindo a andlise da carga
elétrica. Além disso, novas observacoes astrofisicas estao sendo publicadas regularmente,
o que inclui os novos resultados promissores da astronomia multimensageira. Também,
muitos experimentos, tanto terrestres quanto espaciais, estao previstos para a préxima
década, o que torna este um excelente momento para o estudo da astrofisica de objetos

compactos.
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