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Embora seja um tépico muito interessante a ser discutido nos cursos introdutérios de Astronomia, as estrelas
de néutrons sdo muitas vezes apresentadas como uma espécie de "anomalia” astrondémica, e sua fisica e estrutura
quase totalmente ignoradas. Encontram-se amitde referéncias equivocadas a "massa de Chandrasekhar”ligadas a
elas que levam a uma grande confusio. Utilizamos em este trabalho a forma mais simples do equilibrio hidrostético
e uma discuss@o elementar das forcas nucleares para mostrar 1) que as maiores massas das estrelas de néutrons,
onde a matéria estd em um regime extremo, nada tém a ver com a massa de Chandrasekhar; 2) que uma analise
elementar do equilibrio estelar permite inferir as solucbes tal como sdo determinadas pelas forgas nucleares
repulsivas e 3) que essas solugdes implicam massas méximas compativeis com as medidas recentes de estrelas de
néutrons > 2M¢, (isto dltimo claramente impossivel para a "massa de Chandrasekhar”).

Palavras-chave: Estrelas de néutron, Equilibrio hidrostatico, Forcas nucleares.

In spite of being a very interesting topic to be discussed in the introductory courses of Astronomy, neutron
stars are often presented as a kind of astronomical "anomaly”, and their physics and structure ignored. It is not
uncommon to find misleading references to the "Chandrasekhar’s mass” linked to them, leading to considerable
confusion. We use in this work the simplest form of hydrostatic equilibrium and an elementary discussion of
nuclear forces to show 1) that the masses of neutron stars, where matter is found in an extreme regime, are
unrelated to Chandrasekhar’s mass; 2) that an elementary analysis of stellar equilibrium allows and inference of
the solutions as determined by repulsive nuclear forces and 3) that the values of the maximum masses so obtained
are in agreement with the most recent measurements of actual neutron stars having > 2M(, (the latter clearly
impossible for the Chandrasekhar s mass).
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1. Introducgao: As estrelas de néutrons

Nas primeiras décadas do século 20 o estudo das estrelas
foi alavancado pela consolidagao da Mecanica, a Termo-
dindmica o Eletromagnetismo (que j& tinham avangado
muito no século anterior), e pela emergéncia da Mecanica
Quéntica e a Relatividade. O principal exemplo disto
é a historia das anas brancas, um novo tipo de estru-
tura estelar que somente tem sentido quando acionada
a Fisica Quantica [1] na descrigdo do estado da maté-
ria, indo além do regime de gas classico utilizado para a
Sequéncia Principal e estdgios posteriores [2]. A grande
sistematizacao inicial da teoria das anas brancas teve
como protagonista fundamental a S. Chandrasekhar e
estd sintetizada no seu texto cldssico [3]. Entre outros
resultados fundamentais, Chandrasekhar estabeleceu que,
no regime quantico onde a pressao é principalmente de-
vida aos elétrons degenerados, existe uma massa mdzrima,
numericamente ~ 1.4 M) que pode ser suportada pela
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estrutura. Esta massa, fisicamente realizada no fim da
sequéncia de anas brancas frias, leva seu nome e é um
conceito importante em toda a Evolucao Estelar.

A importéncia da "massa de Chandrasekhar” na Evo-
lugdo Estelar, com presenca prévia a formacao das anas
brancas nas estrelas de tipo solar, é evidente quando no-
tamos que os carocos de estrelas de baixa massa podem
entrar em degenerescéncia (onde a Fisica Quéntica e nao
a agitagdo térmica cldssica determina as propriedades)
e produzir fenémenos evolutivos importantes, tais como
o flash de hélio, no qual o limiar de fusdo de hélio en-
contra a matéria em condigdes degeneradas no topo do
Ramo das Gigantes [2]. Desta forma, quando as reagdes
comecam, a liberacdo de energia nao afeta a estrutura
(j& que a matéria degenerada nao reage ao aumento de
temperatura) até que a poténcia liberada atinge valores
estimados em 1010L@ ou mais em tempos muito curtos,
mas possivelmente fica restrita ao interior e esmaecida
antes de chegar a superficie. Até agora ndo houve como
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conferir esta predi¢do do flash, amplamente aceita como
inferéncia tedrica.

O outro processo no qual a degenerescéncia eletrénica
tem um papel importante é no fim da vida das estrelas
de grande massa. Na literatura é descrito como cada ciclo
nuclear é aceso como decorréncia da contracdo do caroco
com o elemento inerte (He, C, etc. sucessivamente), até
que as reacoes de fotodesintegracao conseguem extrair
energia do rearranjo do Si (na verdade, um conjunto
de clusters com os nimeros de nicleos de silicio [2])
em elementos do chamado pico do ferro em torno de
A = 56. Esse caroco de ”Fe”cresce e estd suportado pelos
elétrons degenerados. Quando atingidas as condigoes de
chegar a captura eletronica e fotodesintegracao, a pressao
desaba e o carogo entra em colapso. E muito possivel que
seja esta sequéncia de eventos a que leve a interpretagao
generalizada de que o carogo, depois da formagao da
onda de choque e explosdo, ao se transformar na estrela
de néutrons "mantenha impressa”a massa que tinha ao
comecar o colapso. E|

Mas isto ndo é realmente correto: antes de mais nada
0 carogo nao é uma “ana branca”, a temperatura é alta
e existem varias corregbes importantes que devem ser
feitas. Assim, os carogos podem crescer até ~ 2 Mg,
como observado nas simulagées numéricas, o qual leva
a formacdo de estrelas de néutrons de até ~ 1.8 M,
de forma ”direta”, apds a radiacio de ~ 10% da massa
para ficar ligado e frio, e sem considerar os casos onde
a formacao de um buraco negro é o desfecho do colapso
[4].

Em suma, nao é verdade que as massas das estrelas de
néutrons seja atrelada ao "limite de Chandrasekhar”dos
carogos de Fe progenitores. Estes tltimos tém massas tipi-
cas entre 1.2 M, e 1.8 M) aproximadamente, uma faixa
bem mais ampla que o 1.4 M, amplamente difundido.

Existe porém uma razao ainda mais forte para desvin-
cular a massa de Chandrasekhar das estrelas de néutrons.
A especulagao original de L. Landau a respeito das estre-
las de néutrons [5] (que na verdade, precedeu a descoberta
do préprio néutron, vide Ref.[6] para uma andlise com-
pleta e documentada) contém uma estimativa da massa
maéaxima que poderiam ter esses objetos, entao hipotéticos,
calculada com a equacdo de estado que supoe os néutrons
livres, sem nenhuma interagdo. O resultado numérico é
MEandaw — 0.7 M @ , um valor que so foi testado déca-
das depois. Foi precisamente depois das descoberta dos
pulsares [7], identificados com as estrelas de néutrons
de Landau, e mais precisamente, quando descobertos os
sistemas que contém pulsares em bindrias (Ref.[8] e lite-
ratura citada nela) que a massa destes foi medida, dando
origem a crenca de que o valor 1.4 M¢ era denominado
”canbnico”ao serem observados alguns sistemas duplos
com estrelas de néutrons nesse patamar. Mas é impor-

LAo longo deste trabalho as massas sio medidas/referenciadas
a massa do Sol, Mg = 1,99 x 1033g, os raios ao raio solar ,
R = 6,96 x 101% ¢cm e a luminosidade (poténcia) ao valor solar
Lo =3.83x1033ergs™!.
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tante observar que, mesmo se isto estivesse correto, as
medidas disponiveis hd ~50 anos ji eram incompativeis
com uma massa de 0.7 M. Assim, os néutrons livres,
equivalente de alta densidade aos elétrons livres para
sustentar a estrutura, ndao fornecem explicacao alguma
para as observagoes (Figura 1).

B importante apontar que existem hoje fortes evidén-
cias da existéncia de massas bem maiores que ~ 1.4 M
, obtidas por métodos variados, e que mostram que a
distribuigdo de massas é mais complexa [10] que um sim-
ples méximo centrado naquela massa. A lista de estrelas
de néutrons com massas altas, cada vez mais proximas
do limite de Rhoades-Ruffini, cresceu e isto leva a pensar
que é imprescindivel que a equagdo de estado seja capaz
de suportar estes valores para a M,, ., para ter sentido. A
Tabela 1 mostra alguns destes casos confirmados, ainda
com erros consideraveis, mas que requer nos interiores
estelares fontes de pressao suficiente, bem além da for-
necida pelos néutrons livres de Landau. Este tema sera
objetivo da préxima secdo.

2. O regime supranuclear da matéria e
as forgas nucleares

A Fisica Nuclear desenvolveu até a década de 1970 uma
ampla gama de modelos das forgas nucleares entre ni-
cleons. Esta tarefa tinha comecado com Yukawa [15] em
1935 com a proposta de um mediador das interagoes cuja
massa determinava o alcance. O méson pi de Yukawa
ficou associado as interagdes atrativas que ligam o nicleo,
mas a evidéncia posterior mostrou uma forte repulsao
em experimentos de espalhamento quando distancias
menores eram atingidas. Era natural postular que esta
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Figura 1: As sequéncias das an3s brancas (WD, direita) e das
estrelas de néutrons (NS, esquerda) no plano M-R. As estrelas
pretas marcam o fim da sequéncia tedrica para cada caso, a massa
de Chandrasekhar M.y~ 1.4 M ) determinada pela pressdo dos
elétrons degenerados, e a M,q, determinada pela repulsao
a altas densidades, a qual precisa atingir pelo menos o valor
M a2~ 2.1 M ) ou superior para dar conta das medidas listadas
na Tabela 1. A linha tracejada superior é considerada um limite
absoluto para as estrelas sem rotacdo, descritas pela Relatividade
Geral e sem fontes de anisotropia ou outros efeitos, e referenciada
como o limite de Rhoades-Ruffini [9].
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Tabela 1: Algumas das maiores massas medidas em estrelas de néutrons

Nome Massa (M) Tipo de medida
MSP JO74046620  2.14+0:10 Shapiro delay [11]

B1957+20 2.3949-35

Vela X-1 2.124+0.16

PSR J2215+5135  2.27+£017

Modelagem da curva de luz [12]

Modelagem da curva de luz [13]

Modelagem das linhas de emissao [14]

repulsdo nuclear tivesse um papel importante quando a
estrutura nuclear deixa de existir e a matéria é forcada
a permanecer em equilibrio a densidades acima da den-
sidade de saturacdo nuclear py = 2.7 x 10 gem ™3 [16].
A extensao da teoria de Yukawa para estas interacoes
repulsivas pode ser feita postulando um potencial similar
com acoplamento positivo, ou seja
e Hr

V=+g’ : (1)

r

onde o acoplamento > 1é medido e justifica o nome
de ”interacoes fortes”. Os mésons associados a repulsao
também foram observados, seus principais componentes
sao o0 p(769 MeV'), o w (783 MeV) e o ¢ (1019 MeV).
Estes mésons configuram, no limite estdtico, o potencial
da equagéo com um acoplamento de ay = rgTZ ~ 10
(a "constante de estrutura fina”das interagdes fortes). O
raio onde a repulsdo domina totalmente, o chamado hard
core, tem sido extraido recentemente [17] com o resultado
ro ~ 0.35 fm.

A aplicacdo para a matéria acima da densidade de
saturacao comeca pelo calculo da energia associada as
interacoes repulsivas. Na aproximacgao estatica o proce-
dimento de avaliagdo é bem conhecido [16] e precisa da
integracdo do potencial no volume. Se considerarmos
esquematicamente que a repulsao se estende para r > rg,
o potencial da equa(;éo pode ser integrado no volume,
mantendo a posicdo de uma particula fixa na origem,
para obter a energia de interacao, com o resultado

00 ,—p(r—ro) 4
+g2/  Anrldr = +9° [Z (1 —2uro)
T0 (7" - TO) #’

8
—ﬂgo e2nro 4 47‘(’7’(2) Ei(2ﬂ7"0)j| , (2)

onde Ei é a integral exponencial de argumento 2urg. Na
pratica, este refinamento ndo tem efeito substancial e o
resultado ng da Ref. [17] é suficientemente acurado. Uma
segunda integragcdo é necessaria para obter a energia
volumétrica total [16]. Com este resultado é imediato
escrever a densidade de energia correspondente a repulsao
Erep )

FE 27

7= e = Tg n2 (3)
Para efeitos préticos, utilizaremos p = 1 GeV para repre-
sentar uma média representativa da soma dos mésons
p, w e ¢ no potencial da equagéio.
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De forma geral é imediato obter a pressio (desde que
T = 0) ao diferenciar a equagéo
OE  2mg® ,
o n
ov 12

Prep = (4)

Inserindo valores numéricos e escalonando, temos que

2
Prep = 2.2 x 10°3 (‘i) (”) T )

10/ \ po) cm3

A pressao total precisa ainda da adi¢do da componente
cinética dos néutrons livres

5/3
Pun=6x10%(2) <9 (6)
kin — 0 eom3

Uma ultima corrrecdo decorre de introduzir via o coe-
ficiente de Py;, os efeitos esperados do tratamento dos
nucleons no formalismo de Hartree-Fock e a redugao pelas
interacoes de intercAmbio entre niicleons indistinguiveis.
Estes efeitos reduzem pela metade a Py, , € assim a
utilizaremos na se¢ao seguinte. Desde que o propédsito
demonstrativo deste trabalho é manifesto, néo é esperada
uma acuracia além de um fator numérico pequeno na
descrigdo, que é direcionada aos cursos introdutorios.

3. Estimativa elementar do equilibrio e
as massas das estrelas de néutrons

Considerando a gravitagao Newtoniana pelo momento,
sabemos que a equacao fundamental que estabelece o
estado mecanico do gas é a chamada equacao de equilibrio
hidrostdtico para uma esfera auto-gravitante

apP  Gmp
dr 2 (™)

onde m (r) é a massa encerrada no raio r. A solugdo da
equagao (7)) em termos da fungio pressao P(r) estabelece
que a estrela decorre do balanco de forcas de pressao e
a gravitagao, que pode ser escrita genericamente como
> P; = "Pyray” , 10 1n0sso caso » Py = Prin + Prep.
Aqui a "pressao gravitacional”’é uma expressao formal
que resulta de variar a energia a respeito do volume que
esta ocupa, de forma totalmente geral [16], ou seja, é uma
quantidade com dimensdes de pressao que representa a
atragao gravitacional oposta as pressdes da matéria.
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- . . OFEgrav
Esta "pressdo gravitacional” Py.., = ——5*" pode

ser obtida de imediato escrevendo a energia gravitacional
de uma esfera em fungao do volume V'

p 3 (4m\"P e’
grav—_g ? W ) (8)

com o resultado

OF
Poraw = — 2280 — OMPBpY3 9
com C = % (%”)1/ ? ¢ um fator adicional multiplicativo

1.2 que simula o efeito da gravitagdo mais intensa da Re-
latividade Geral. Escalonando para valores de referéncia
temos finalmente

2/3 4/3
Pyrav = 3.2 x 10% (J{f) (p) 29 (10)
® Po cm

Estamos agora em condigdes de estimar as condigoes fisi-
cas para a existéncia de solugoes de equilibrio utilizando
a expressao ja obtida para a repulsao, adicionando
o termo de energia cinética do gis de néutrons livres
equagao(|6)) com p = m,,n. Note-se que este termo Pj;, €
o nico considerado por Landau na sua estimativa inicial
das estrelas de néutrons [5]. Porém, na soma das pres-
soes Pyrqp = Prin + Prep 0 segundo termo (repulsivo) é
quadratico e domina além do ponto onde Py = Prep -
Escrevendo explicitamente os termos e igualando

5/3 2
33 ( P erg 33 [ Qs P erg
3310 (po) oy = 23x10% (15 (m) pmc R
(11

vemos que a dominancia de P, acontece acima da den-
sidade p = 2.5 pg. Portanto, o equilibrio requer Py.q, ~
Prep )

4/3 2
5x10% (p) 19— 2.3x10% (O‘—) (p) a9
£0 cm 10/ \ po) cm?

(12)

com solugao em p =4.5p9 e M ~ 2 M, (vide a seguir).
Esta densidade deve corresponder as regioes centrais de
uma estrela de néutrons de pelo menos ~ 2.1 M) para
dar conta das observacoes. A situacéo se ilustra na Figura
2.

Com esta valor da densidade, a qual deve ser propria-
mente interpretada como uma média espacial na regido
central, podemos estimar de imediato a massa maxima
dentro de um erro percentual pequeno na aproximacao
de densidade constante, a qual resulta em

3
p R
Mma.t:2. 4 aa— M, . 1
g <4.5p0> <10km> © (13)

A equa(;éo nao deve ser adotada literalmente, ja que
as aproximagoes se combinaram para dar um resultado ra-
zoavel. Para uma predi¢do mais refinada, é necessario in-
tegrar as equagoes de estrutura de Tolman-Oppenheimer-
Volkoff deduzidas para solugbes estaticas com simetria
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log P
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Figura 2: Esquema basico das pressdes e o equilibrio para a maté-
ria dentro das estrelas de néutrons. A expressdo Piin p5/3 da
energiia cinética dos néutrons livres (a utilizada pelo Landau [5]
na sua estimativa inicial, tracejada curta) é dominada pela pres-
sdo das interacGes repulsivas Prcp p2 (atribuidas totalmente
ao méson w por simplicidade, linha cheia) no ponto indicado com
o circulo preto. Assim, o equilibrio da estrela acontece quando
esta pressdo Prep balanca a "pressdo gravitacional”(vide texto,
linha tracejada longa) no ponto indicado pelo quadrado preto.
As massas obtidas s3o suficientes para explicar os valores da
Tabela 1, embora este modelo é muito simplificado. E importante
destacar que a express3o das interacGes repulsivas n3o pode ficar
acausal: a condicdo (%—Fp’ 1z < ¢ mostra que isto acontece para
p > 10 po e a utilizacdo da expressao n3o gera problemas.

esférica na Relatividade Geral. Solugoes apropriadas para
o caso de uma equagao de estado quadratica podem ser
consultadas nas Refs. [18] e [19]. Mas ainda sem entrar a
fundo em este problema, a descoberta de Lattimer e Pra-
kash [20] a respeito da existéncia de um limite superior
a densidade central de qualquer modelo estelar pode ser
utilizada. No trabalho da Ref. [20] é mostrado que todas
as solugoes exatas conhecidas tem como envelope a solu-
¢ao denominada Tolman VII, a qual comega com o ansatz

funcional para a densidade p = (1 — (%)2) , aplicavel
a estrelas de néutrons "normais”(com densidade zero
na superficie), e que depois da integragao das equagoes
de Tolman-Oppenheimer-Volkoff expressa a densidade

M 2
central como p, = 1.45 x 1016 (%) . Esta curva de-

termina um limite superior para p. quando inserida a
maior massa medida na Natureza. No caso de adotarmos
a massa de B1957+4-20 da Tabela 1, este valor é de =~ 9 py,
dentro de um fator 2 do que obtivemos acima de forma
elementar. Concluimos que para propoésitos didaticos é
suficiente o cdlculo apresentado que ilustra bem os prin-
cipios fisicos e os fatores importantes da determinacao
da estrutura estelar relativisitica no regime extrema das
estrelas de néutrons.
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4. Conclusoes

O objetivo deste trabalho tem sido esclarecer que no
regime de alta densidade, o das estrelas de néutrons, a
massa de Chandrasekhar derivada para as anas brancas
nao tem efetivamente nenhum papel, contrariamente as
afirmacoes em véarias referéncias especificas. Ainda mais,
a existéncia de estrelas de néutrons com massas medida
acima de 2M ) refuta esta ideia desde o ponto de vista
empirico. O fato de que existe uma massa maxima para
as estrelas de néutrons decorre da presenca da pressao
como fonte da gravitagdo na Relatividade Geral. Assim,
a instabilidade na estrutura é causada pela forma da
equacao de equilibrio de Tolman-Oppenheimer-Volkoff, e
a massa maxima € escrita as vezes como “massa TOV”,
Mroyv = M. na literatura.

Temos adotado um cenario muito simples para tratar
a repulsao nuclear, a qual é a verdadeira responsavel pela
estabilidade estelar nesse regime, e mostrado que explica
a presenca de estrelas de néutrons de grande massa. E
claro que este tratamento nao pode ser considerado como
muito mais que uma parametrizacdo, mas contém os ele-
mentos basicos necessarios para entender como as forgas
repulsivas atuam na prética. Acreditamos que este tipo
de abordagem pode ser ttil para um curso introdutoério
de Astrofisica Nuclear ou mesmo de Astronomia Geral
onde a simbiose entre a Fisica e Astronomia tenha um
tratamento e destaque merecido.
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