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1. INTRODUCAO

De acordo com KEPLER (2014), podemos definir estrelas como esferas
autogravitantes de gas ionizado, cuja fonte de energia € a transmutacdo de
elementos através de reacdes nucleares. O estudo das estrelas se mostra de
grande interesse, pois elas podem nos contar a histéria da matéria que hoje
constitui todo o universo, além de explicar a abundancia de cada elemento
(CHUNG, 2000).

Dependendo do valor de sua massa inicial, uma estrela pode evoluir de formas
diferentes, sofrendo interacdo gravitacional, colapsando ao nucleo, liberando
energia, e dando origem a uma determinada quantidade de diferentes elementos.
Vamos dirigir nossa atencgao para um tipo conhecido como estrela de néutrons, que
€ o0 produto da ejecdo de uma grande quantidade de matéria apds a explosao de
uma supernova, atingindo entdo uma configuracéo de equilibrio.

Por se tratarem de objetos extremamente massivos e densos, faz-se
necessario levar em conta a distor¢do do espaco-tempo. Uma equacédo de estado
deve ser usada afim de relacionar as grandezas termodinamicas envolvidas, como
a temperatura, densidade de energia, densidade nuclear e energia de ligagéo.

Como principal objetivo, procuramos descrever a estrela da melhor forma
possivel. Isto €, encontrar relacfes entre seu raio, densidade de energia, pressao
e densidade baribnica. A qualidade dos resultados obtidos se da através da
comparacao com os valores observados astronomicamente.

ApOs a comparacao, conclui-se entdo quais os valores das variaveis de
entrada que melhor descrevem uma estrela, permitindo assim a possibilidade de
novas inferéncias a respeito do comportamento da matéria e do proprio objeto
celeste.

Embora ja exista uma consideravel bibliografia sobre como tratar as estrelas
do ponto de vista tedrico, é reduzido o nimero de célculos e resultados gerais feitos
a partir dessas diferentes sugestdes, se tornando assim um caminho importante a
ser verificado.

2. METODOLOGIA

Dentro da astrofisica nuclear, diversas abordagens podem ser feitas para
descrever uma estrela de néutrons. Optamos por um método bastante conhecido,
gue consiste em solucionar (1), a equacao de Tolman-Oppenheimer-Volkoff. Esse
calculo foi feito pela primeira vez em 1939, por J. R. Oppenheimer e G. M. Volkoff.
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A equacao (1), que ja inclui correcdes relativisticas, apresenta a pressao P e

a densidade de energia e em um determinado ponto da estrela como fun¢des do

raio r, ou seja, a distancia do centro da estrela ao ponto em questéo. Por ser a forca
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gravitacional uma das principais grandezas envolvidas no processo de formacao
da estrela, notamos o uso da constante gravitacional G = 6,672 x 1078 cm3/gs?,
além da massa envolvida por um raio r, explicitada em (2), ja coordenadas
esféricas.

-

M(r) = f4rtr’ze(r’)dr’ (2)

0
Essas equacbes sdo suficientes para descrever uma estrela esférica, sem
movimento de rotacdo, e com a pressao interna em equilibrio com a forca
gravitacional.

Para a equacgéao de estado, usamos (3), que trata de descrever a estrela
como matéria nuclear.

e(n) = n[gcomp (n) + Wy + Weym + mn] (3)
A equacao acima relaciona a densidade de energia e com um termo de compressao
Ecomp» My = 939MeV € a massa de repouso do nucleon, W, = —16MeV € a energia
de ligagdo por nucleon a densidade nuclear normal (ny = 0,17fm™3), € Wsym =
32MeV é a energia de simetria. Para o termo de compresséao, por sua vez, usa-se
(4) : .

K (n—n,
gg(m; K) = 8 (4)

conhecida como parametrizagdo quadratica para o termo de compressao, onde K
€ a constante de compressao.

Como ferramenta de calculo, usamos a linguagem de programacéao Fortran,
pela sua eficiéncia e popularidade. No trabalho feito por NYIRI (2001), temos um
modelo de programa para resolver as equacdes em questdo. Basicamente, ao
rodar o programa, é pedido o valor de densidade central, que deve é a variavel de
entrada. Como resultado é gerada uma tabela que relaciona valores de raio, massa,
pressao, densidade de energia e nimero baridnico total.

3. RESULTADOS E DISCUSSAO

Como o numero de valores gerados a partir do programa é muito grande, a
construcdo de graficos € muito util na hora de resumir os resultados, assim como
também no momento de interpreta-los.

Além disso, alguns dos parametros definidos dentro do programa podem ser
mudados, afim de buscar melhores resultados. Os resultados aqui mostrados sao
referentes a valores de Az = 185MeV, sendo B = A% /(hc)? a constante de bag; e
K = 170MeV para a compressibilidade.

Na Figura 1 abaixo € apresentado um grafico que mostra a pressdao em um
determinado ponto da estrela em fungcdo do raio desse ponto. Nesse caso, foi
escolhido 5 GeV/fm3 como densidade central para o parametro de entrada.
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Figura 1: grafico da pressao em funcéo do raio da estrela.

Pode-se notar que o gréafico apresentado esta de acordo com o que prevé a
literatura. Graficos que relacionam diferentes variaveis (densidade de energia,
massa, numero bariénico) podem ser gerados a partir da modificacdo do parametro
de entrada, bem como da constante de bag e da compressibilidade.

4. CONCLUSOES

As simulacdes computacionais realizadas geraram um conjunto de dados que
estdo de acordo com a bibliografia especializada. Comparagdes iniciais foram
suficientes para validar o método, e uma quantidade maior de resultados,
envolvendo diferentes valores nas variaveis de entrada, bem como modificacao nos
parametros de compressibilidade e constante de bag, devem ser suficientes para
uma melhor comparacdo com os dados provindos de observacdes astronémicas.

A fim de refinar o método e melhorar os resultados obtidos, se mostra de
grande valia um trabalho futuro, com o objetivo incrementar a descricao da estrela
através de modificagcbes na equacdo de estado, acrescentando diferentes
interacGes entre particulas.
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