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RESUMO

LAZZARI, Lucas da Silva. Estabilidade de estrelas hibridas sob diferentes
velocidades de conversao de fase e configuracoes de carga. Orientador: Victor
Paulo Barros Gongalves. 2025. 109 f. Tese (Doutorado em Fisica) — Instituto de Fisica
e Matematica, Universidade Federal de Pelotas, Pelotas, 2025.

O debate sobre a composicdo interna das estrelas de néutrons continua em
constante evolugdo. A Cromodindmica Quantica, a teoria das interagdes fortes, ainda
nao consegue oferecer uma descricdo precisa das altas densidades encontradas
nestes astros, especialmente em seus nucleos. Consequentemente, a equacéao de
estado que modela a composicao dessas estrelas permanece imprecisa. Recente-
mente, esforcos tanto tedricos quanto observacionais tém sido feitos para reduzir
essa incerteza, através de observacdes precisas da massa e do raio das estrelas
de néutrons. Uma hipdtese comum na literatura é a existéncia de uma transi¢do de
fase em seu interior, dando origem as chamadas estrelas hibridas, compostas por
um nucleo de matéria estranha de quarks envolto por uma camada hadrdnica. No
entanto, a ordem e a velocidade dessa transicdo ainda sdo desconhecidas. Neste
estudo, assumimos a hipbétese de que as estrelas de néutrons séo estrelas hibridas,
com uma transicdo de fase de primeira ordem, conforme a construgdo de Maxwell.
Para analisar a estabilidade desses objetos, utilizaremos o formalismo das oscilacées
radiais da teoria da Relatividade Geral. Além disso, examinaremos a velocidade de
conversao entre as fases hadrénica e de quarks, comparando-a com as oscilacdes
radiais da estrela, o que influencia diretamente sua estabilidade. Também trataremos,
em uma parte desta tese, os efeitos da presenga de carga elétrica na estrutura e
estabilidade das estrelas gémeas. Este estudo visa contribuir para o avango do
entendimento da transicdo de fase nas estrelas de néutrons e como as modificacdes
mencionadas afetam sua estabilidade e estrutura.

Palavras-chave: estrelas hibridas; transicdo de fase; matéria estranha de quarks; es-
tabilidade estelar.



ABSTRACT

LAZZARI, Lucas da Silva. Stability of hybrid stars under different phase conver-
sion speeds and charge configurations. Advisor: Victor Paulo Barros Gongalves.
2025. 109 f. Thesis (Doctorate in Physics) — Institute of Physics and Mathematics,
Federal University of Pelotas, Pelotas, 2025.

The debate on the internal composition of neutron stars remains in constant
evolution. Quantum Chromodynamics, the theory of strong interactions, still fails to
provide an accurate description of the high densities found in these stars, especially
in their cores. Consequently, the equation of state modeling the composition of these
stars remains inaccurate. Recently, both theoretical and observational efforts have
been made to reduce this uncertainty, through precise observations of the mass and
radius of neutron stars. A common hypothesis in the literature is the existence of a
phase transition in their interior, giving rise to so-called hybrid stars, composed of a
core of strange quark matter surrounded by a hadronic mantle. However, the order and
speed of this transition are still unknown. In this study, we assume the hypothesis that
neutron stars are hybrid stars, with a first-order phase transition, following Maxwell’s
construction. To analyze the stability of these objects, we will use the formalism of
radial oscillations from the theory of General Relativity. Additionally, we will examine
the speed of conversion between the hadronic and quark phases, comparing it with
the radial oscillations of the star, which directly influences its stability. Furthermore,
we will treat, in a part of this dissertation, the effects of the presence of electric charge
in the structure and stability of twin stars. This study aims to contribute to advancing
the understanding of the phase transition in neutron stars and how the mentioned
modifications affect their stability and structure.

Keywords: hybrid stars; phase transitions; strange quark matter; stellar stability.
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1 INTRODUCAO

Estrelas de néutrons representam alguns dos objetos mais densos e compactos ja
detectados no vasto Universo, fornecendo um cendrio Unico para investigacdes sobre
matéria nuclear e interagdes fortes em condigbes extremas (Glendenning, 1997, 2007;
Camenzind, 2007; Haensel; Potekhin; Yakovlev, 2007; Schaffner-bielich, 2020). A de-
nominacao “estrelas de néutrons” foi introduzida em 1933 por Baade e Zwicky (Ba-
ade; Zwicky, 1934a,b), sugerindo que esses corpos celestes seriam os nucleos den-
sos remanescentes de estrelas supermassivas, cuja massa excede oito vezes a do
Sol (Glendenning, 1997). Eles também associaram a liberagdo de energia durante a
formacao de uma estrela de néutrons a ocorréncia de uma explosédo de supernova.

No ambito da teoria da Relatividade Geral, em 1939, Tolman derivou a equacao
do equilibrio hidrostatico para uma estrela relativistica (Tolman, 1939). De forma inde-
pendente e no mesmo ano, Oppenheimer e Volkoff obtiveram a mesma equacéo, que
ficou conhecida como a equacéao de Tolman-Oppenheimer-Volkoff (TOV), descrevendo
o gradiente de pressao no interior de uma estrela relativistica (Oppenheimer; Volkoff,
1939). Além disso, eles estimaram que estrelas de néutrons compostas por um gas de
néutrons livres teriam aproximadamente 0,7 vezes a massa do Sol contida em um raio
de apenas 10 km (Oppenheimer; Volkoff, 1939). O inicio da Segunda Guerra Mundial
e a ideia prevalente de que um objeto tdo pequeno jamais pudesse ser observado
levou ao esquecimento das estrelas de néutrons nas décadas seguintes.

Os avancos nos instrumentos astrondmicos durante os anos 1960 levaram a obser-
vagao de um objeto peculiar em 1967, por Anthony Hewitt e Jocelyn Bell Burnell (Bell;
Cole; Hewish; Pilkington, 1968). Esse objeto, que emitia pulsacdes regulares na faixa
de radio, foi denominado pulsar. Antes mesmo da descoberta desses objetos, os estu-
dos fundamentais de Pacini (Pacini, 1967) e Gold (Gold, 1968) permitiram reconhecer
0s pulsares como estrelas de néutrons em rotacao. A emissao regular dos pulsares é
atribuida aos intensos campos magnéticos que aceleram particulas dos polos magné-
ticos das estrelas. Atualmente, observagdes continuas dos pulsares tém possibilitado
estimar diversos parametros astrofisicos, incluindo suas massas e raios (Cromartie
et al., 2019; Fonseca et al., 2021; Miller et al., 2019, 2021; Riley et al., 2019). Especi-
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ficamente, estimativas da massa do pulsar mais massivo ja observado, chamado PSR
J0740+6620, revelaram que sua massa excede duas vezes a massa solar (Cromartie
et al., 2019; Fonseca et al., 2021).

Outro marco significativo ocorreu em 2017, com a deteccao da colisdo de dois pul-
sares. Esta descoberta permitiu associar, pela primeira vez, a emissdo de ondas gra-
vitacionais (GW170817) com emissdes no espectro eletromagnético (GRB 170817A),
dando inicio a era da astronomia multi-mensageira (Abbott et al., 2017a, 2018; Marga-
lit; Metzger, 2017; Shibata et al., 2017; Rezzolla; Most; Weih, 2018). Desta forma, ficou
estabelecida a conex@o entre a colisdo das estrelas de néutrons e Explosdes de Raios
Gama (GRBs, do inglés Gamma-Ray Bursts). Outras possiveis conexdes envolvem o
colapso gravitacional de uma estrela massiva para formar uma estrela de néutrons,
seguido pela liberagdo explosiva de energia na forma de um GRB (Meszaros, 2006).
Neste cenario, o colapso do nucleo de uma estrela massiva produz uma supernova,
e a formacao subsequente de uma estrela de néutrons pode levar a emissao de jatos
relativisticos de matéria que produzem os GRBs observados. Estudos observacionais
e tedricos tém investigado essa conexao, procurando entender os mecanismos fisicos
por tras da formagao dos GRBs e seu vinculo com as estrelas de néutrons (Woosley;
Bloom, 2006).

E importante destacar que o termo “estrela de néutrons”, originalmente introduzido
por Baade e Zwicky (Baade; Zwicky, 1934a,b), pode levar a uma interpretacéo incor-
reta de que esses objetos sdo compostos exclusivamente por néutrons. Na realidade,
essa é apenas uma das varias possiveis composi¢coes, como sera discutido no Ca-
pitulo 2. Portanto, optamos por usar a terminologia “pulsar” para nos referirmos as
estrelas mais densas ja observadas, reservando o termo “estrelas de néutrons” para
uma ampla categoria de objetos teéricos que buscam descrever os pulsares. A incer-
teza na descricao da constituicado de uma estrela de néutrons decorre das densidades
extremas presentes nesses objetos, onde massas superiores a duas vezes a massa
do Sol podem ser contidas em um raio de apenas 10 km. Nessas condi¢coes de den-
sidade, as interagdes entre néutrons e a possivel produgéo de particulas exéticas néo
sdo completamente compreendidas pelas teorias atuais (Glendenning, 1997, 2007;
Camenzind, 2007; Haensel; Potekhin; Yakovlev, 2007; Schaffner-bielich, 2020).

A interacao forte, descrita pela Cromodinamica Quéantica (QCD), um dos compo-
nentes fundamentais do Modelo Padréao da Fisica de Particulas (Halzen; Martin, 1984;
Thomson, 2013), é amplamente considerada crucial para compreender o estado da
matéria no nucleo das estrelas de néutrons. De acordo com essa teoria, 0s néu-
trons ndo séo particulas elementares, pois sdo compostos por quarks, considerados
as verdadeiras particulas elementares. Os quarks e antiquarks sao caracterizados por
sua carga elétrica, massa, spin e também pela carga de cor, que é responsavel pela
interacéo forte e mediada pelos gluons. Apenas particulas compostas por quarks e
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gluons, chamadas de partons, possuem carga de cor, enquanto prétons e néutrons,
conhecidos como nucleons, sdo considerados estados incolores. Existem seis tipos
de quarks: up, down, strange, charm, bottom e top, ordenados por massa crescente,
sendo que apenas os quarks up e down estao presentes nos nucleons. Assim como
elétrons e néutrons, os quarks sao férmions com spin 1/2, sujeitos ao principio de
exclusao de Pauli (Thomson, 2013).

Os quarks nunca foram observados livres, levando a postulacao na Cromodina-
mica Quéantica (QCD) de que apenas estados sem cor, chamados hadrons, podem se
propagar livremente, um fendbmeno conhecido como confinamento da carga de cor.
Acredita-se que o confinamento ocorra devido a interacao entre os glions, que pos-
suem carga de cor, restringindo assim o alcance da interagao forte (Haensel; Potekhin;
Yakovlev, 2007). No entanto, resultados obtidos em colisores de particulas sugerem
que, em altas temperaturas e/ou densidades, ocorra a transicao de fase da matéria
hadrénica para a matéria de quarks (Cheuk-yin, 1994; Schaffner-bielich, 2020). Nes-
sas condi¢cdes, as densidades presentes nas estrelas de néutrons podem “liberar” os
quarks, dando origem ao que € conhecido como matéria de quarks, que pode estar
concentrada principalmente no nucleo dessas (Ilvanenko; Kurdgelaidze, 1965, 1969).
Em 1971, Bodmer sugeriu que o estado fundamental da matéria que interage forte-
mente seria composto pela matéria de quarks livres (Bodmer, 1971). Seguindo essa
ideia, Witten propbs que seria energicamente favoravel que a matéria de quarks li-
vres também incluisse o quark strange, além dos quarks up e down, originando assim
a matéria estranha de quarks (SQM, do inglés strange quark matter) (Witten, 1984).
Essa proposta foi feita de forma independente por Terazawa (Terazawa, 1989). A ideia
de que o estado fundamental da matéria € a SQM é conhecida como hipétese de
Bodmer-Witten-Terazawa.

A equacdao de estado (EOS, do inglés equation of state), um elemento crucial na
descricao da matéria dentro das estrelas, relaciona o comportamento da pressdo com
a densidade de energia e vice-versa (Lattimer, 2015). Além disso, a EOS geralmente
depende da temperatura e do potencial quimico, refletindo as propriedades termo-
dindmicas do sistema. No contexto das estrelas de néutrons, existem cenarios em
que a temperatura ndao pode ser negligenciada, como na fusao de duas estrelas de
néutrons (Schaffner-bielich, 2020). Porém, quando consideramos uma estrela de néu-
trons isolada e num estagio mais avancado do seu desenvolvimento, a temperatura
pode ser desconsiderada (Haensel; Potekhin; Yakovlev, 2007). Este sera o cenario
base dos nossos estudos.

Mesmo desconsiderando a temperatura, a descricdo da EOS das estrelas de néu-
trons permanece um tépico em aberto. A caracterizagdo dos hadrons nessas estrelas
€ desafiadora devido a natureza n&o perturbativa das solugdes (Cheuk-yin, 1994).
Um dos cenarios mais estudados é a possibilidade de uma transi¢cao de fase entre a
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matéria hadroénica e a SQM ocorrer no interior das estrelas de néutrons, o que caracte-
rizaria as estrelas hibridas (lvanenko; Kurdgelaidze, 1965, 1969). Essa possibilidade
advém de uma das principais propriedades da QCD: a liberdade assintotica. Esta pro-
priedade demonstra que a interacao entre particulas com carga de cor em distancias
muito curtas é fraca o suficiente para que estas particulas movam-se como se esti-
vessem livres (Gross; Wilczek, 1973; Politzer, 1973). Nessas estrelas, um nucleo de
SQM, possivelmente em um estado supercondutor de cor, é envolto por uma crosta
de matéria hadrbnica que se estende até a superficie da estrela (Alford; Braby; Paris;
Reddy, 2005). Contudo, a ordem e a velocidade dessa transi¢cdo de fase ainda néao
séo compreendidas completamente. Pode ocorrer uma transicdo de primeira ordem
ou, ainda, um crossover (Baym et al., 2018, 2019).

No tocante as transigdes de fase de primeira ordem, discute-se, na literatura, duas
possibilidades principais, as chamadas construcdes de Maxwell e de Gibbs (Glenden-
ning, 1992; Glendenning; Pei, 1995). Na construcdo maxwelliana, toma-se a pressao
de transicdo como uma constante, de tal forma que uma superficie abrupta separa as
duas fases no interior da estrela, ou seja, ndo havendo a possibilidade da existéncia
de uma fase mista, o que resulta em descontinuidades nas densidades de energia
e de numero bariénico (Alford; Braby; Paris; Reddy, 2005), ja que a carga elétrica é
conservada separadamente em cada uma das fases. Por outro lado, na constru¢ao de
Gibbs, a partir de uma determinada pressao, pequenas concentracdes da SQM come-
¢am a aparecer na matéria hadrénica, o que caracteriza a fase mista, que se estende
até um valor maior de presséo, a partir do qual a SQM se torna a fase pura no nucleo
da estrela (Glendenning, 1992; Glendenning; Pei, 1995). Nesta constru¢do, ndo ocor-
rem descontinuidades e a carga elétrica é conservada globalmente. Do ponto de vista
energético, a distincao entre as duas construgdes se da pela tensao superficial da ma-
téria de quarks livres, como veremos no Capitulo 3, que pode aumentar ou diminuir a
energia livre de Gibbs por barion. Desta forma, se a tenséo superficial superar um va-
lor critico temos que a construcao de Maxwell € energicamente favorecida (Lugones;
Grunfeld, 2021).

Alguns anos apoés a descoberta da liberdade assintética na QCD, foi apontado —
no regime nao perturbativo — nas referéncias (Collins; Duncan; Joglekar, 1977; Niel-
sen, 1977) que, mesmo assumindo sabores de quarks sem massa, o traco do tensor
energia-momento da QCD, possui uma chamada anomalia quantica associada a que-
bra dindmica da invariancia de escala-conformal, induzida puramente pela natureza
altamente nao trivial do vacuo real da QCD. Quando as massas dos quarks sao consi-
deradas, o traco mencionado passa a incluir uma quebra explicita diretamente conec-
tada aos condensados de quarks. A essa caracteristica damos o nome de anomalia
do traco da QCD.

Recentemente, a anomalia do trago tem sido investigada como uma ferramenta
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importante para estudar a fisica de altas densidades no interior de estrelas de néu-
trons e hibridas. Esta anomalia, que se refere a quebra da invariancia conforme na
EOS da matéria fortemente interativa, é proporcional a diferenga entre a densidade de
energia e trés vezes a pressao (Fujimoto; Fukushima; Mclerran; Praszalowicz, 2022).
Estudos recentes sugerem que a anomalia do trago pode estar diretamente relacio-
nada a rigidez da EOS em altas densidades, permitindo que a velocidade do som ao
quadrado ultrapasse o limite conforme de 1/3 da velocidade da luz ao quadrado, e
atingindo valores proximos ao limite da causalidade (Annala; Gorda; Kurkela; Nattila;
Vuorinen, 2020) (igual a velocidade da luz). No entanto, os impactos dessa anoma-
lia no comportamento da matéria densa ainda é pouco explorado, oferecendo uma
nova perspectiva tedrica para a descricdo da fase de matéria de quarks em nucleos
de estrelas compactas (Brandt; Cuteri; Endrodi, 2023).

Resolver a equacdo de Tolman-Oppenheimer-Volkoff (TOV) juntamente com a
equacao que descreve o gradiente da massa para uma determinada EOS propor-
ciona a obtencao dos perfis internos das variaveis pressdao e massa em funcao da
coordenada radial no interior da estrela (Glendenning, 1997). Esse procedimento nos
permite integrar essas equacgdes do centro até a superficie da estrela, o que resulta
na determinagao do raio e da massa do objeto, ou seja, na estrutura da configuragao
estelar (Schaffner-bielich, 2020). Além de analisar a estrutura, é fundamental inves-
tigar a estabilidade de uma familia de estrelas formadas por uma determinada EOS.
Geralmente, isso é realizado examinando o sinal da derivada da massa total da estrela
em relacdo a pressao ou densidade de energia central. Qualquer aumento na massa
deve ser acompanhado por um aumento na pressao interna, assegurando que a es-
trela seja capaz de suportar a crescente pressao gravitacional (Glendenning, 1997).
Contudo, é crucial destacar que esse método representa uma condicdo necessaria,
porém nao suficiente, para a determinacao da estabilidade da estrela. Outros critérios
e consideracdes também devem ser levados em conta para uma analise abrangente
da estabilidade estelar.

Em 1964, Chandrasekhar introduziu outra abordagem a fim de analisar a estabi-
lidade de uma configuracao estelar: o formalismo das oscilagdes radiais (Chandra-
sekhar, 1964). Este formalismo leva a uma equacgao diferencial de segunda ordem
para o deslocamento radial dos elementos de fluido no interior da estrela. Como de-
monstrado por Gondek, Haensel e Zdunik, essa equagao de segunda ordem pode ser
separada em duas equagdes diferenciais de primeira ordem acopladas, descrevendo
os gradientes do deslocamento radial e da variagdo lagrangiana da pressado (Gon-
dek; Haensel; Zdunik, 1997). As solucdes fisicas dessas equacdes fornecem as auto-
frequéncias do sistema. Quando a autofrequéncia do modo fundamental de vibracao é
positiva, concluimos que a configuracao estelar é estavel (Kokkotas; Ruoff, 2001). Em-
bora essa abordagem seja mais exigente computacionalmente, a condi¢do associada
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a autofrequéncia fundamental é suficiente para determinar a estabilidade da estrela.

Os métodos de analise da estabilidade estelar descritos anteriormente concordam
quando tratamos de sistemas cuja EOS é continua (Glendenning, 1997). No entanto,
no cenario das estrelas hibridas, onde ocorre uma transicao de fase a pressao cons-
tante, isso resulta em uma descontinuidade na densidade de energia. Consequente-
mente, o critério usual de estabilidade torna-se insuficiente e € necessario empregar o
formalismo das oscilagdes radiais (Haensel; Zdunik; Schaeffer, 1989; Pereira; Flores;
Lugones, 2018). Além disso, é importante considerar condicées de contorno extras
neste formalismo para compreender os efeitos que ocorrem na interface entre as fa-
ses. Essas condigdes de contorno extras estdo diretamente relacionadas ao tempo
de conversao entre as fases, que pode variar de rapido a lento em comparagao com
o tempo das oscilagGes radiais, geralmente da ordem de milissegundos. Portanto, a
velocidade da conversao entre as fases pode ser rapida, lenta ou intermediaria, impac-
tando diretamente na determinagéo da estabilidade de uma estrela hibrida (Haensel;
Zdunik; Schaeffer, 1989; Pereira; Flores; Lugones, 2018; Rau; Sedrakian, 2023).

Na construcdo maxwelliana, se a descontinuidade na densidade de energia for
suficientemente elevada, poderemos ter a formacao das chamadas estrelas gémeas,
estrelas com massas iguais, porém com raios distintos, uma no ramo puramente ha-
drdénico e outra no ramo hibrido (Christian; Zacchi; Schaffner-bielich, 2018; Christian;
Schaffner-bielich, 2022). Contudo, em (Christian; Schaffner-bielich, 2021), foi proposto
gue a existéncia das estrelas gémeas seria descartada perante a observacéo de uma
estrela de néutrons com massa acima de 2,5 massas solares, porém, os autores ndo
consideraram a possibilidade de que estes objetos contenham uma distribuicdo de
carga elétrica, o que eleva as suas massas.

Nesta tese, apresentaremos os resultados dos nossos estudos, assumindo como
hipotese de trabalho que as estrelas de néutrons sédo estrelas hibridas, cuja interface
entre as fases é abrupta, seguindo a construcao de Maxwell. Para descrever a es-
trutura dessas estrelas, € necessario definir dois segmentos distintos para formar a
EOS hibrida. As partes mais externas da estrela (menos densas) serédo representa-
das por uma EOS que descreve a matéria hadronica até uma determinada pressao de
transicao, a partir da qual a EOS passara a descrever a SQM (Alford; Han; Prakash,
2013). Para representar a matéria hadrénica com um tratamento preciso da crosta,
utilizaremos as chamadas generalized piecewise polytropes (GPP) (O’boyle; Marka-
kis; Stergioulas; Read, 2020). Essa abordagem nos permite manter a EOS analitica,
o que melhora a performance e a precisdo dos calculos numéricos, além de manter
varidveis como o indice adiabatico continuas em seus diferentes segmentos (O’boyle;
Markakis; Stergioulas; Read, 2020). Quanto a parte partbnica, presente no nicleo
das estrelas hibridas, utilizaremos a parametrizacdo da velocidade do som constante
(CSS) (Alford; Han; Prakash, 2013), o que nos permite abordar diferentes modelos
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que buscam descrever a SQM. A maioria desses modelos prevé um comportamento
linear da EOS da SQM, estando em acordo com o limite assintotico previsto pela QCD
perturbativa (Kurkela; Romatschke; Vuorinen, 2010; Fraga; Kurkela; Vuorinen, 2014).

Utilizando a modelagem da EOS descrita acima, apresentaremos os resultados
contidos nas referéncias (Gongalves; Jiménez; Lazzari, 2022a,b; Jiménez; Lazzari;
Gongalves, 2024; Gongalves; Lazzari, 2022). Nas referéncias (Goncgalves; Jiménez;
Lazzari, 2022a,b), analisamos a estrutura e estabilidade das estrelas gémeas super-
massivas eletricamente carregadas. Ainda no tocante a estrelas gémeas, na referén-
cia (Jiménez; Lazzari; Gongalves, 2024), investigamos o comportamento da anomalia
do traco nestes objetos com uma transicao de fase de primeira ordem. Enquanto que,
na referéncia (Gongalves; Lazzari, 2022), tratamos os impactos das conversoes lentas
na estabilidade das estrelas hibridas considerando uma segunda transi¢éo de fase no
interior da estrela. Além dos resultados discutidos acima, recentemente, revisitamos
a estabilidade de anas estranhas na referéncia (Gongalves; Jimenez; Lazzari, 2023);
no entanto, este estudo nao sera apresentado nesta tese. Nessas analises, no que se
refere a estabilidade, utilizamos o formalismo descrito na referéncia (Pereira; Flores;
Lugones, 2018), para os casos em que a velocidade de conversao entre as fases é
rapida ou lenta.

Este trabalho esta organizado da seguinte maneira. No Capitulo 2, descreveremos
a metodologia e os formalismos tedricos necessarios para a determinagao da estabi-
lidade de estrelas hibridas, sejam elas neutras ou carregadas. Os principais aspectos
da QCD e da transi¢do de fase forte serdo mostrados no Capitulo 3, onde também
apresentaremos em maiores detalhes a construcao de Maxwell, a modelagem das
EOSs hadr6nica e parténica e a descricdo da anomalia do traco. No Capitulo 4, es-
tao contidos 0s nossos resultados para estrelas gémeas supermassivas eletricamente
carregadas, onde analisaremos sua estrutura e estabilidade, cujos resultados estéao
presentes nas referéncias (Gongalves; Jiménez; Lazzari, 2022a,b). No Capitulo 5,
focamos nos resultados da anomalia do trago no interior das estrelas gémeas e 0 im-
pacto que a transicao de fase forte tem nesta grandeza, os quais foram apresentados
na referéncia (Jiménez; Lazzari; Gongalves, 2024). Nossa analise da estabilidade de
estrelas hibridas com transi¢coes de fase forte sequenciais sera apresentada no Capi-
tulo 6 que corresponde aos resultados da referéncia (Gongalves; Lazzari, 2022). Por
fim, no Capitulo 7, discutiremos os principais pontos apresentados nesta tese.



2 ESTRUTURA ESTELAR RELATIVISTICA

Neste capitulo, faremos uma revisao dos principais conceitos relacionados a estru-
tura e ao equilibrio de estrelas relativisticas, além de discutir as propriedades obser-
vadas dos pulsares. Iniciaremos com uma breve discussao histérica sobre pulsares e
abordaremos a importancia da Teoria da Relatividade Geral no estudo desses obje-
tos. Posteriormente, apresentaremos as equagdes do campo gravitacional de Einstein
(G, = 8n1),) e o conjunto de equacgodes diferenciais que descrevem uma estrela rela-
tivistica. Mostraremos também como a presenca de carga elétrica influencia as equa-
cbes de estrutura e estabilidade dessas estrelas. Por fim, exploraremos a estrutura
interna de uma estrela de néutrons, incluindo seus diferentes constituintes possiveis.
Durante todo o capitulo, utilizaremos unidades geométricas onde ¢ = G = 1.

2.1 HISTORIA E PRINCIPAIS PROPRIEDADES OBSERVACIONAIS

No final da evolugdo estelar, um objeto compacto pode permanecer' como rema-
nescente da estrela original (Carroll; Ostlie, 2007; Karttunen; Kréger; Oja; Poutanen;
Donner, 2007; Shapiro; Teukolsky, 2004; Camenzind, 2007). Esses objetos compac-
tos séo classificados em trés tipos principais: anas brancas, estrelas de néutrons e
buracos negros. As estrelas compactas (anas brancas e estrelas de néutrons) sus-
tentam sua massa contra o colapso gravitacional por meio da pressao de degeneres-
céncia exercida pela matéria densa que as compode e, nas estrelas de néutrons, de
interagdes repulsivas entre seus constituintes. No caso das anas brancas, a pres-
sao de degenerescéncia € devida aos elétrons que formam um gas relativistico entre
0s nucleos atdmicos (Chandrasekhar, 1931). Em 1931, Chandrasekhar propos que
existe uma massa limite que pode ser suportada por um gas de elétrons degenera-
dos, hoje conhecida como massa de Chandrasekhar, aproximadamente 1,4 M., onde
M. € a massa do Sol. As anas brancas tém sido extensivamente estudadas na li-
teratura (Shapiro; Teukolsky, 2004; Jackson et al., 2005; Sagert; Hempel; Greiner;
Schaffner-bielich, 2006; Camenzind, 2007; Schaffner-bielich, 2020) e podem ser des-

'Enfatizamos que um objeto compacto pode permanecer pois existe a possibilidade de que néo
reste nada apds a explosao de supernova.
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critas como o nucleo denso remanescente de estrelas como o Sol ou estrelas com
massas inferiores a 8 M.

Poucos meses apoOs a descoberta de Chandrasekhar e de forma independente,
Landau chegou a conclusao de que as anas brancas possuiam uma massa limite de
1,5 Mg (Landau; Lifshitz, 1932; Yakovlev; Haensel; Baym; Pethick, 2013), um limite
proximo do limite correto obtido por Chandrasekhar. Na segunda parte do seu artigo
escrito em 1931, porém publicado em 1932, Landau propds que estrelas que supe-
ravam o limite de massa seriam mais compactas que as anas brancas e possuiriam
densidades da ordem da densidade nuclear. Vale notar que esta proposta foi anterior
a descoberta do néutron por Chadwick (Chadwick, 1932), que ocorreu em 1932. Nesta
época, havia dificuldades em modelar os atomos, ja que, pelo principio da incerteza de
Heisenberg, os elétrons ndo poderiam estar no nucleo atdmico (Haensel; Potekhin; Ya-
kovlev, 2007). Por isto, Landau prop6s que as estrelas com massa superior a 1,5 Mg
possuiriam densidades tao elevadas que os nucleos atbmicos se combinariam, for-
mando um nucleo atémico gigante. Ele nomeou estas estrelas como “patoldgicas”, ja
que este nucleo atdmico gigante violaria as leis da Mecanica Quéntica por incluir a pre-
senca de elétrons (Landau; Lifshitz, 1932; Yakovlev; Haensel; Baym; Pethick, 2013). A
proposta de Landau consiste na primeira descricao (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 apresen-
tacdo de Baade e Zwicky numa conferéncia realizada na Califérnia, cujos resultados
foram publicados em 1934 (Baade; Zwicky, 1934a,b), quase dois anos apds a desco-
berta do néutron por Chadwick. Eles propuseram que estrelas de néutrons seriam o
objeto remanescente de uma supernova e que deveriam ser sustentadas pela pres-
séo de degenerescéncia dos néutrons. Além disso, eles entenderam corretamente
que uma supernova era a liberagédo de energia na transicdo de uma estrela normal?
para uma estrela de néutrons (Baade; Zwicky, 1934a). Desta forma, estrelas de néu-
trons possuiriam raios muitos pequenos e densidades extremamente elevadas, ja que
néutrons podem estar compactados em um espag¢o menor do que nucleos atdmicos e
elétrons (Baade; Zwicky, 1934b).

Para os cientistas da década de 1930, tornou-se evidente que a densidade den-
tro de uma estrela de néutrons era tdo alta que, ao contrario de uma ana branca, as
perturbacdes no espacgo-tempo previstas pela Teoria da Relatividade Geral (Einstein,
1916), proposta por Einstein em 1916, seriam de extrema importancia. Isso levou,
em 1939, a deducao da equacao que descreve uma estrela em equilibrio hidrostéatico
considerando as modificacées da teoria da Relatividade Geral, como sera abordado

2Por estrelas “normais” eles se referenciavam as estrelas luminosas visto que, na época, o processo
de radiagdo termonuclear ndo era compreendido como 0 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 (Bethe; Critchfield, 1938).
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na proxima secao. Essa deducao foi realizada por Tolman (Tolman, 1939) e, de forma
independente, por Oppenheimer e Volkoff (Oppenheimer; Volkoff, 1939), sendo co-
nhecida como equacao de Tolman-Oppenheimer-Volkoff (TOV).

A solugao da equacgao TOV é notavelmente dependente da descricdo dos consti-
tuintes da estrela, por meio do que chamamos de equacao de estado (EOS, do inglés
equation of state), como sera discutido na préxima secdo. E importante destacar que
as estrelas de néutrons tém baixas temperaturas logo apds o seu nascimento, permi-
tindo o tratamento da EOS com temperatura nula. Em uma primeira abordagem feita
por Oppenheimer e Volkoff, determinou-se que a massa maxima de uma estrela de
néutrons era de aproximadamente 0,7 M., usando um modelo de gas de néutrons
livres (Haensel; Potekhin; Yakovlev, 2007). Esse resultado ficou surpreendentemente
abaixo do limite de Chandrasekhar, levando posteriormente a interpretacao de que
interacdes nuclednicas repulsivas em densidades tao elevadas, ou até mesmo a pre-
senca de estados exéticos da matéria, poderiam estar presentes nesses objetos.

Em 1964, Woltjer propbs que a contracdo gravitacional de uma gigante verme-
lha em uma estrela de néutrons poderia produzir campos magnéticos da ordem de
1 x 102G (Woltjer, 1964). Posteriormente, de forma independente, Pacini e Gold
sugeriram que estrelas de néutrons com campos magnéticos elevados emitiriam um
grande fluxo de particulas relativisticas, resultante da liberacdo da sua energia rotaci-
onal (Pacini, 1967; Gold, 1968).

Embora n&o estivessem cientes do trabalho de Pacini, Anthony Hewitt e Jocelyn
Bell Burnell detectaram sinais periddicos de ondas de radio, os quais atribuiram a um
fenémeno fisico (Bell; Cole; Hewish; Pilkington, 1968). De forma humoristica, denomi-
naram a fonte dessas ondas de radio como LGM-1, em referéncia a “little green men”
(pequenos homens verdes, em traducgéo livre), insinuando que os sinais poderiam ter
sido emitidos por extraterrestres. Esse fendmeno ficou conhecido como pulsar. Apesar
do nome, os pulsares nao pulsam no sentido tradicional; os pulsos de radio detecta-
dos séo causados pela perda de energia rotacional do objeto compacto (Glendenning,
1997). Desde entdo, mais de 2000 pulsares foram observados, tanto em sistemas
isolados quanto em sistemas binarios (Schaffner-bielich, 2020).

Atualmente, uma série de experimentos esta em andamento para determinar as
propriedades observacionais e impor possiveis restricdes a composicao desses obje-
tos. Em 17 de agosto de 2017, ocorreu um dos eventos mais notaveis quando ondas
gravitacionais foram detectadas pela colaboracdo LIGO-Virgo (Abbott et al., 2017b).
Pela primeira vez, a detecgdo da radiagdo gravitacional foi acompanhada por detec-
cdes em todas as frequéncias do espectro eletromagnético, corroborando a hipodtese
de que uma colisdo de estrelas de néutrons havia sido observada, marcando o inicio
da era da astronomia multimensageira com uso de ondas gravitacionais (Abbott et al.,
2017a).
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A partir da observacao desse evento, foram impostas algumas restricbes as pro-
priedades das estrelas de néutrons. Em particular, foram estabelecidos vinculos no
raio e na equacao de estado (EOS) desses objetos (Abbott et al., 2018). Além disso,
os autores das referéncias (Margalit; Metzger, 2017; Shibata et al., 2017; Rezzolla;
Most; Weih, 2018) procuraram restringir o limite maximo de massa que essas es-
trelas podem ter. Na referéncia (Margalit; Metzger, 2017), os autores apontam que
a massa maxima é inferior a 2,17 M.; enquanto em (Shibata et al., 2017) este va-
lor se encontra entre 2,15 M., e 2,25 M; ja em (Rezzolla; Most; Weih, 2018) utiliza-
se relagbes quase-universais obtendo uma massa maxima de 1,207007 Mrov, sendo
2,017001 < Myov/Mg < 2,167011.

Em 2017, a NASA lancou e acoplou a Estacao Espacial Internacional o Neutron
Star Interior Composition Explorer (NICER), uma missédo destinada a fornecer infor-
macdes valiosas sobre as propriedades das estrelas de néutrons. Em particular, os
resultados do NICER relatados em 2019 possibilitaram a determinagdo com precisao
sem precedentes do raio do pulsar PSR J0030+0451 por meio de medi¢des das va-
riacbes no brilho dos raios-X emitidos (Riley et al., 2019; Miller et al., 2019). Além
disso, utilizando os resultados apresentados em (Riley et al., 2019), foram impostas
mais restricoes a equacéo de estado (EOS) que descreve esse pulsar (Raaijmakers
et al., 2019).

A observagao de um sistema bindrio contendo uma ana branca e um pulsar permi-
tiu determinar, usando o atraso relativistico de Shapiro (Shapiro, 1964), que a massa
do pulsar MSP J0740+6620 era de aproximadamente 2, 14*000 M, (Cromartie et al.,
2019). Observacdes mais recentes reduziram a incerteza na massa para 2,08f838§
My (Fonseca et al., 2021). Ambas as medidas estdo dentro do intervalo de confi-
anca de 63,8%. Este é o pulsar mais massivo ja observado, impondo restricoes nas
possiveis composicoes desses objetos e representando um dos principais limites ob-
servacionais. Resultados recentes obtidos a partir de dados do NICER estimaram o
raio equatorial deste objeto em 13, 7°7% km (Miller et al., 2021) e em 12,39% 52 km (Ri-
ley et al., 2021), ambos dentro do intervalo de confianga de 68%. Vale notar que a as
estimativas do raio equatorial do MSP J0740+6620 possuem um grande intervalo de
concordancia, mesmo se tratando de inferéncias completamente independentes, além
disso, essas inferéncias estdo sendo atualizadas o que permitira uma determinacéo
mais precisa do raio das estrelas de néutrons.

Apesar dos esforcos crescentes para relacionar propriedades observacionais com
a EOS das estrelas de néutrons, ainda ha incertezas sobre a composicdo desses
objetos, como discutiremos na Secéo 2.3. Também ha discussbes sobre o papel do
campo magnético nas propriedades desses objetos (Shapiro; Teukolsky, 2004; Haen-
sel; Potekhin; Yakovlev, 2007), bem como a possibilidade de existir uma distribuicao
de carga elétrica (Olson; Bailyn, 1975, 1976; Bally; Harrison, 1978). A presenca de



25

carga elétrica ndo afeta a EOS (Ray et al., 2003; Ghezzi, 2005), mas se for suficien-
temente alta, o campo elétrico pode gerar uma pressao adicional que compete com a
gravidade (Bonnor, 1965; Bekenstein, 1971). Alguns autores sugerem que uma carga
elétrica significativa pode levar a ruptura da estrela (Bekenstein, 1971; Glendenning,
1997; Ray et al., 2003), enquanto outros propdéem que durante o colapso gravitacional
ou processo de acregao, a estrela possa acumular uma grande quantidade de carga
elétrica (Olson; Bailyn, 1975, 1976). Essa questao continua em aberto.

Na proxima secao, abordaremos as equacdes que descrevem a estrutura e deter-
minam a estabilidade de uma estrela de néutrons eletricamente carregada, utilizando
a teoria da Relatividade Geral.

2.2 ESTABILIDADE DE ESTRELAS CARREGADAS

A concepcao geral da fisica para qualquer referencial, ndo apenas os inerciais, foi
introduzida por Albert Einstein (Einstein, 1916). Em sua nova teoria, Einstein mostrou
que a gravitacao ndo é uma forga, mas sim a curvatura do espacgo-tempo induzida
pela presenca de uma grande concentracao de massa-energia. Portanto, a teoria
da relatividade geral se torna uma teoria geométrica (Weinberg, 2008; Cheng, 2005;
Fayyazuddin; Riazuddin; Aslam, 2015; Das, 2011; Glendenning, 2007). Em unidades
geomeétricas, onde G = ¢ = 1 — sendo G a constande gravitacional e ¢ a velocidade da
luz —, as equagbes do campo gravitacional de Einstein, na assinatura (—, +, +, +), séo
expressas por

G =811, , (1)

onde G, € o tensor de Einstein e 7),, € o tensor energia-momento. Em suma, o tensor
de Einstein esta diretamente ligado a curvatura do espaco-tempo em uma determi-
nada regido, enquanto o tensor energia-momento depende da distribuicdo de matéria
e energia nessa regiao (Das, 2011).

A partir da Eq. (1), podemos derivar o sistema de equagdes diferenciais que des-
creve uma estrela esfericamente simétrica, composta por um fluido ideal, isotrépico
e eletricamente carregado. Com essas consideracdes, o elemento de linha quadrado,
relacionado a métrica do sistema, é dado por (Glendenning, 2007; Brillante; Mishustin,
2014)

ds® = g"dz,dr, = —e*dt* 4 e dr? +1*(d6* + sin® 0 do”) , (2)
onde v = v(t,r) e A = A(t,r) sdo as chamadas fun¢des métricas. O tensor de Einstein

€ definido como (Glendenning, 1997)

1
G,uzx = Rw/ - §g,ul/R7 (3)

onde R,, e R s80 o tensor e o escalar de Ricci, que podem ser escritos como (Glen-
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denning, 1997)

R = guyR/J,l/ s (4)
Ry = 0,1, — 9,1, —T%,Tos + Do, (5)

vo )

onde 0, representa a derivada parcial com relagdo a coordenada p e

1
Fﬁu = 59/\5 (augm/ + ajgnu - aﬁg;w) ) (6)

sdo os simbolos de Christoffel. Logo, apds céalculos extensivos e ndo elucidantes,
obtemos as componentes ndo nulas do tensor de Einstein, dadas por (Glendenning,
1997)

— — / — 1 d —
Gy=—e[2r'N—(1-e?)r? = = [r(1—eY)], (7)
Gr=e A [2r_11/’ + 7“_2] —r 2, (8)
Gz — e 2 [I/” — VN + 2 + r—l(yl . )\/)] + e~ [I/)\ _ )\ _ )\2] ’ (9)
GT = 2r te™ ), (10)

onde d’ e a representam as derivadas parciais com relacéo a r e ¢, respectivamente.
O lado direito da Eq. (1) corresponde ao tensor energia-momento que descreve a
presenca de matéria e energia em uma determinada regiao do espaco-tempo. No caso
de um fluido ideal, isotropico e eletricamente carregado, este tensor é dado por (Be-
kenstein, 1971; Felice; Siming; Yungiang, 1999; Siffert; Mello neto; Calvao, 2007; Ne-
greiros; Weber; Malheiro; Usov, 2009; Negreiros; Mishustin; Schramm; Weber, 2010)

1 [677% 1 14
T, = (e —|—p)u#u”—i—pgz+m (FWF _ZguFﬁwFﬂv) , (11)

onde ¢, p € F*” sdo a densidade de energia, a pressao e o tensor campo eletromagné-
tico — também chamado de tensor das tensdes de Maxwell —, respectivamente. Neste
ultimo, esta contida toda a informacéao do campo elétrico e do seu efeito na regido do
espago-tempo ocupada pela estrela carregada (Bekenstein, 1971).

A conservacao do tensor energia-momento implica que a sua divergéncia covari-
ante deva ser nula, isto é,

VY =9,TY + T2 T0 T30 =0, (12)

vo pr o
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cujas duas componentes nao triviais sdo (Brillante; Mishustin, 2014)

. 2
VI =0T + 0, Ty + NI} — 1) + (v’ + A+ ;) 1] =0, (13)

2

2
V, TV = 0Tt + 0,17 — (v + N)e*AT7 4+ v/ (TF — Tt)+—(T:—p— q4). (14)
r 8mr

O tensor campo eletromagnético é antissimétrico, i.e. F,, = —F,,, além de que os
termos na diagonal principal sdo nulos. Por conta da simetria esférica,

FT‘t = _Ft’r‘ = Er(t,'r) =F

€ a unica componente ndo nula do tensor campo eletromagnético covariante para
uma estrela eletricamente carregada (Brillante; Mishustin, 2014). Por outro lado, as
componentes contravariantes deste tensor sao tais que

Frt — gtthFrt — _62(1/+)\)E — _ [t
As equacgdes de Maxwell num espaco-tempo curvo sao (Cheng, 2005)
oy [\/—gF”“] =dm\/—gj", (15)

onde j” é o quadrivetor densidade de corrente. Considerando a métrica presente na
Eqg. (2), temos que

V—g= \/ —e2)(e2)(r2)(r2sin? 0) = " r?sin 6 . (16)

Substituindo a Eq. (16) e a componente radial do campo elétrico na Eq. (15), obtemos
a componente temporal de j#, dada por

O, [er?sin e 2TV E] = dre’Ar? sin 05

0, [Tze_(”Jr)‘)E} = 4re’ 25t (17)

que corresponde a lei de Gauss no espaco-tempo curvo. Ao integrarmos, podemos
relacionar a carga elétrica e o campo elétrico de acordo com

rle VN E = 47r/ e itdrt = ¢ (18)
0

onde ¢ é a carga elétrica encapsulada por uma superficie esférica, sendo também
funcdodeter.

A densidade de corrente esta relacionada com a quadrivelocidade «* e com a
densidade de carga elétrica p., por j* = pa,ut. Substituindo este resultado e a Eq. (18)
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na Eq. (17), obtemos

¢ = dne’ P rpgut (19)

A componente j", pela Eqg. (15), nos fornece

O [e" T sin 9(—672(V+)\)E)} = 4me"r?sin 05"

—0 [7‘26_(V+/\)E} = dmwe" Pl pgu” (20)

o que implica, pela definicao de carga elétrica, em

G = —dmwe" P pgu’ . (21)
De modo a descrever a estrutura de uma estrela relativistica eletricamente carre-
gada, devemos resolver as equacdes de Einstein no equilibrio, ou seja, devemos impor
que as variaveis séo independentes do tempo. Denotaremos as variaveis no equilibrio
pelo subescrito 0.
Com a definicdo da carga elétrica em funcdo do campo elétrico, podemos deter-
minar as componentes nao triviais do tensor energia-momento no equilibrio, que séo
dadas por

1o (B) 2)
m=p+ g (B) =12 (24)

Desta forma, a primeira das equagdes de Einstein G = 87T} nos diz que

1 2
— [r(1 - e’QAO)}/ = —8mep — <q0) ,
,

r2

integrando, obtemos

_,—2X0\ _ ' *2 @ 2 *
r(l—e %) = 8mr*ey + - dr
0

r ! 2
= 2/ [47‘(’7'*260 + qoqo} a2
0

r* r

onde, no ultimo termo, utilizamos integracao por partes. A integral na equacao acima
pode ser relacionada com a massa encapsulada, tal que

my = 4nriey + %qé . (25)
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Além disso, temos que a fungdo métrica \ no equilibrio pode ser escrita como

2 2
6—2/\021—ﬂ—}— (@> ,parar < R. (26)
r T
Vale notar que este resultado é valido no interior da estrela. Enquanto no exterior

devemos trocar r, mg € qo pelo raio, massa e carga totais da estrela, ou seja,

2
e~ 2o :1—%+ (%) .parar > R. (27)
a fim de que esta métrica seja compativel com a métrica de Schwarszchild, que é
valida fora da estrela.

Outra possibilidade que advém da primeira das equacdes de Einstein é a de obter-
mos uma equacéo diferencial para a fungdo métrica Ay no equilibrio. Para tanto, basta
utilizarmos a primeira igualdade apresentada na Eq. (7) em Gi = 8xT} e isolarmos X,
o que fornecera

N = Anrege® + 1_—62)\0 + Q_(2)€2A0 (28)
0 0 2r 2r3 '
A componente rr das equagdes de campo de Einstein G = 87T, ao isolarmos v/,

resulta em

2

1
V) = 4mrPye® + 5(62)\0 —1)— 2q—7%62>\0

1 2
1 [Wpo o _ (40 } o (29)
T T T

onde utilizamos a Eq. (26).
No equilibrio, 7! = 0, e a Eq. (14) — ao isolarmos P} — resulta em

909
P = —y P, 30
0 V(€0 + Fo) + Py (30)

onde utilizamos as Egs. (22) e (23). Esta equacdo corresponde a generalizacdo da
equacao de Tolman-Oppenheimer-Volkoff para uma estrela carregada, ou seja, ela re-
presenta a condicdo de equilibrio hidro-eletroestéatico, tendo sido obtida pela primeira
vez por Bekenstein (Bekenstein, 1971).

Também no equilibrio, onde «! = 1 no referencial do fluido, a Eq. (19) fornece

q = 47Tr2pche(’)\ (31)

As Egs. (25), (29), (30) e (31) descrevem a estrutura de uma estrela relativistica eletri-
camente carregada em equilibrio.
A quadrivelocidade u* e a velocidade das coordenadas v sdo, respectivamente,
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dadas por
I
w =2 (32)
- dr?
v = e (33)

No caso de perturbacdes radiais, as Unicas componente de u* ndo nulas sdo as com-
ponentes ¢t e . A componente ¢ pode ser estimada pela invariancia da velocidade da
luz (que em unidades geomeétricas é igual a um) tal que g, u*v” = —1, logo,

_62u(ut)2 + €2>\(ur)2 — _17

ou seja,
1/2

2]
ut = [62” — e (%) ] ~e Y, (34)

considerando apenas termos lineares. Por outro lado, podemos escrever

Toodr (dt\TY drdt (dt\Tt d
- (35)
ut dr \ dr dt dr \ dt dt

ou seja, substituindo a Eq. (34), obtemos

As componentes contravariantes sdo simplesmente
up = —e”, u, = ve?oT (37)

Ao subtrairmos da Eq. (14) ela mesma avaliada no equilibrio — essencialmente,
a Eq. (30) —, mantendo apenas termos lineares na perturbagédo, obtemos (Brillante;
Mishustin, 2014)

w0a¢  0e0¢ b

* 070 (¢ + Py)i + 0p' + et dprt At

+ v5(8e + 0p) + (0 + Po)or' = 0, (38)

onde ( = r — ry € 0 deslocamento absoluto de um elemento de fluido com relagéo a
sua posicao de equilibrio. Logo,
d¢
v = % .
Ao assumirmos que as perturbacdes possuem uma dependéncia harmdnica com
o tempo, do tipo ¢, a Eq. (38) reduz-se a

(39)

!~ ] 12
q090< 4 %S q0T4 + vg(0€e + 0p) + (€0 + Po)ov' . (40)

62(/\07110)(6 + Po)w?¢ = op' + 4mrd drrt 4w
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Agora as perturbagdes representam suas amplitudes independentes do tempo. A
Eq. (40) € um protétipo da equacado de pulsacdo. Sua versao final € obtida quando
substituimos de, dp, dp’ e 0v/. Para tanto, comecamos pela unica componente nao dia-
gonal das equagodes de Einstein, i.e. G} = 877}, onde, considerando apenas termos
lineares, temos que

T} = (e + pJu” =~ — (€0 + P)C,

pelas Egs. (34) e (35). Utilizando a Eq. (10), obtemos

2 ) :
ZeTP\ = ZemPog)\
r T
= —8m(eo + Fo)(, (41)
tal que, quando integrada, resulta em
oA = —(vg + A)¢, (42)

onde utilizamos a soma das Egs. (28) e (29), o que implica em 4rr(eo+ Py)e** = vj+\j.
As componentes da diagonal principal das equacdes de Einstein quando subtrai-
das dos seus valores no equilibrio e linearizadas, resultam em (Brillante; Mishustin,
2014)
ero
(56 = —CE{) — (60 + Po)F(TzGiVOC)/ s (43)
qodge*
7:3

1
6V = 4mre* 0 op + 2000\ + ;5)\ — , (44)

onde a dependéncia da carga em de é implicita. Ao assumirmos uma equacao de
estado barotrépica, i.e. P = p(e), temos que dp esta vinculado

dFy
op = —de.
p dEQ ¢

A derivada acima pode ser associada com o coeficiente adiabatico, tal que

60+P0dP0

- 4
consequentemente,
/ ’YP 61/0 —10 /
5p=—CP— TOQ (r2e=0(C)’ . (46)

Substituindo as Eqgs. (42), (43), (44) e (46) na Eq. (40), obtemos (Brillante; Mishus-
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tin, 2014)

/
62()\0—1/0) (6 + PO)WQC _ e—)\o—QVo |:e>\0+31/0 750 (7"2€_VO<)/:| . Z_ICP(;
r r

2
+ (€0 + Fo) (87‘(’62)‘0P0 + e”o% — y62) C. (47)

Esta equacao pode ser reescrita como um problema de Sturm-Liouville explicito (Bril-
lante; Mishustin, 2014; Gongalves; Lazzari, 2020a) ou como um sistema de duas equa-
¢oes diferenciais de primeira ordem acopladas para Ap e £ = (¢/r) (Gondek; Haensel;
Zdunik, 1997), dadas por

Ap

/__l =Y /
¢ = . [3€+7PJ + &y, (48)

2
Ap/ = 6 {7"(60 + Po) {wQGZ()‘O_”O) + 1/62 — (87TPO + q—i) €2>\0:| — 4P6}
r

— Ap [1/6 + dmr(eg + Po)ez)‘o} , (49)

onde a variagéo lagrangiana esta associada a perturbagéo euleriana pela relagdo A =
0 + & - V (Shapiro; Teukolsky, 2004). Esta escolha tem vantagens numéricas pois
evita derivadas de segunda ordem, além de simplificar as condicbes de contorno na
superficie.

Por se tratar de um problema de Sturm-Liouville (mesmo que implicitamente), as
autofrequéncias w? possuem a seguinte propriedade

W R R (50)

Assim, as solugdes do tipo e“~* podem ser oscilatérias ou exponenciais, dependendo
se w, € real ou imaginario, respectivamente. As estrelas sao sistemas vibrantes onde
perturbacdes no fluido que as constitui ocorrem naturalmente. Se uma perturbacao
radial causar um deslocamento exponencial, sabemos que o sistema nao € estavel.
Por outro lado, se o deslocamento for oscilatério, temos um sistema estavel. A estabili-
dade do objeto estelar esta diretamente ligada ao sinal da autofrequéncia fundamental
ao quadrado w?, pois se esta for negativa, o sistema é instavel (equagéo 50).

2.2.1 CONDICOES DE CONTORNO E RESOLUGCAO NUMERICA

Em termos praticos, o conjunto formado pelas equagbes de estru-
tura (25), (29), (30) e (31) e pelas equacbes de pulsacdo (48)—(49) formam o
sistema completo para a analise da estrutura e estabilidade de uma estrela carre-
gada, estatica e esfericamente simétrica. Nos resta agora apresentar as condi¢cdes
de contorno necessarias para a solugao deste conjunto de equacodes.
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Iniciamos a integracao das equacgdes no centro da estrela » = 0, inserindo um valor
de pressao central P(0) = p., além de m(0) = ¢(0) = 0 e v(0) = v. (Bekenstein, 1971).
Para que néo haja divergéncia no centro, a Eq. (48) requer que Ap(0) = —3£(0)ype,
onde £(0) € arbitrério e usualmente tomado como sendo igual a unidade (Gondek;
Haensel; Zdunik, 1997).

Na superficie r = R, temos que a pressao deve se anular devido ao equilibrio
hidrostatico, ou seja, p(R) = 0, onde m(R) = M e ¢q(R) = @ (Bekenstein, 1971). Para
garantir a continuidade das funcées métricas e recair na métrica de Schwarzschild

fora da estrela, na superficie temos que v(R) = —A(R) (Glendenning, 1997). Além
disso, assim como a pressao, a sua variagao lagrangiana também deve ser nula na
superficie.

As condi¢des de contorno mencionadas acima séo aplicaveis a qualquer estrela re-
lativistica. No entanto, ao considerarmos transicoes de fase de primeira ordem usando
a construcao de Maxwell, ocorrem descontinuidades em algumas grandezas fisicas,
como a densidade de energia, 0 que sera detalhado no préximo capitulo. A dependén-
cia das variacdes das grandezas relacionadas a estrutura estelar — Eqs (25), (29), (30),
e (81) — com a densidade de energia resulta em descontinuidades nelas, embora n&o
afete diretamente a pressao, a massa e a funcao métrica v no interior da estrela. No
entanto, isso impacta as variaveis lagrangianas ¢ e Ap na interface abrupta que separa
as fases da matéria.

Na referéncia (Haensel; Zdunik; Schaeffer, 1989), foi demonstrado que a estabi-
lidade de estrelas com duas fases separadas por uma interface abrupta é afetada
pelo tempo de conversao entre as fases, comparado ao tempo de oscilagao da estrela
perante perturbagdes radiais, aproximadamente 1 x 1073s. Se a conversao entre as
fases for mais rapida que o tempo de oscilagdo, é considerada uma velocidade de
conversao rapida; se for mais lenta, € uma velocidade de conversao lenta (Haensel;
Zdunik; Schaeffer, 1989). Matematicamente, esse impacto causado pela velocidade
de conversao reflete-se nas condi¢gdes de contorno adicionais na interface entre as
fases. Em particular, para estrelas hibridas com apenas uma transicao de fase, as
velocidades de conversdo podem ser visualizadas na Figura 1.

No caso de conversdes lentas, os autores da referéncia (Haensel; Zdunik; Scha-
effer, 1989) provaram que a frequéncia de oscilagdo de um modo de vibragéo n de
uma estrela de duas fases tende a frequéncia do mesmo modo em uma estrela de
uma unica fase conforme o raio do nucleo tende a zero. Especificamente, para es-
trelas hibridas, quando o raio da matéria de quarks se aproxima de zero, temos que

7 slow — Win one_phase)» ONAE w séo as frequéncias ao quadrado do n-
€simo modo de vibracao das estrelas hibridas (para conversdes lentas) e das estrelas
puramente hadrénicas, respectivamente.

A tendéncia descrita acima € geralmente véalida para o caso de conversdes rapidas,

2 2
w. n,slow € w(n,one—phase)
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rapid conversions slow conversions

L L T

t i hadrons hadrons
5] +  hadrons © hadrons
t :+ hadrons o, hadrons

s e m .-

Figura 1 — Representacdo esquematica das velocidades de conversdo: rapida (painel es-
querdo) e lenta (painel direito). Cada painel contém duas regides, uma representando a fase
de quarks (esquerda) e outra representando a fase de hadronica (direita). As trés linhas verti-
cais tracejadas representam a interface e a sua oscilagéo radial para cada tempo. Extraido da
referéncia (Lugones; Grunfeld, 2021).

exceto para um modo de vibracdo especifico n, no qual a frequéncia de oscilacao
da estrela hibrida ndo tende a frequéncia do mesmo modo na estrela de uma unica
fase. Em vez disso, a frequéncia do modo n + 1 para conversoes rapidas na estrela
hibrida tendera a frequéncia do modo n da estrela puramente hadrénica, enquanto
Wi .apia N@0 tenderd para nenhuma frequéncia de modo da estrela hadronica. Esse
modo especifico foi chamado de “modo de reagédo” na referéncia (Haensel; Zdunik;
Schaeffer, 1989), devido ao efeito da transicao de fase abrupta e a reacao causada
pela conversao rapida entre as fases.

As andlises inicialmente propostas na referéncia (Haensel; Zdunik; Schaeffer,
1989) foram posteriormente generalizadas para o contexto relativistico na referén-
cia (Pereira; Flores; Lugones, 2018). Nessa generalizacao, foi demonstrado que tanto
para os casos de conversao rapida quanto lenta, ha um impacto significativo da veloci-
dade de conversao nas condi¢cdes de contorno e, consequentemente, na estabilidade
das estrelas hibridas. Os resultados encontrados pelos autores da referéncia (Pe-
reira; Flores; Lugones, 2018) também confirmaram a existéncia do modo de reacéo
mesmo no contexto relativistico, embora esse modo geralmente represente uma das
frequéncias excitadas e nao afete diretamente a estabilidade desse tipo de estrela.
Esses estudos revelam a importancia de considerar as velocidades de conversdao em
transicoes de fase para compreender melhor as propriedades das estrelas hibridas no
contexto da teoria da relatividade geral.

Agora, vamos discutir as condi¢gdes de contorno adicionais para as variaveis la-
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grangianas ¢ e Ap, conforme apresentadas na referéncia (Pereira; Flores; Lugones,
2018), comecando com o caso de conversdes lentas. Nesse cenario, 0s elementos
de fluido ndo alteram sua natureza durante a oscilacdo radial; em outras palavras,
um elemento especifico de fluido na interface mantém sua identidade, seja parte da
matéria de quarks ou hadrénica, e simplesmente se desloca junto com a interface.
Como resultado, ndo ha transferéncia de massa entre as fases, e podemos identificar
e acompanhar esse elemento de fluido continuamente, observando que seu desloca-
mento radial é continuo. Em termos matematicos, isso implica que a descontinuidade
em ¢ na interface, representada por [¢]T = ¢+ — £, deve ser sempre nula:

Essa condigdo de contorno reflete a preservacao da identidade dos elementos de
fluido durante a oscilagdo radial em cenérios de conversao lenta entre fases, contri-
buindo para a estabilidade das estrelas hibridas sob tais condi¢cdes. Apesar da per-
turbacao, a pressdao se mantém constante em ambos os lados da interface e, ao con-
siderarmos que nao havera efeitos superficiais gerados pela perturbacéo, isto implica
em

[Ap]t =0. (51)

No contexto de transicoes de fase rapidas, ocorre uma mudancga instantanea na
natureza dos elementos de volume (de um estado da matéria para outro) préxima a
uma fronteira de separacao de fases H devido a perturbacdes, implicando transferén-
cias de massa entre as duas fases. Devido as altas taxas de converséao, a superficie H
gue separa as duas fases pode ser considerada em equilibrio termodinamico o tempo
todo, o que significa que deve ser caracterizada por uma pressado constante, igual
aquela na auséncia de perturbacdes. Isso implica que a descontinuidade na pressao
seja nula, i.e. [p]© = 0, o que por sua vez leva a um salto nulo em Ap através da
superficie H:

plf=0 = [Ap|f=Ap"—Ap  =0. (52)

Essas condicdes de contorno sdo fundamentais para descrever as transicdes de fase
rapidas em estrelas hibridas, refletindo a transferéncia instantdnea de propriedades
entre os estados da matéria na superficie de separacao de fases. Desta forma, como
os elementos de fluido sofrem altera¢des praticamente instantaneas de natureza, ndo
€ possivel identifica-los e localiza-los. Portanto, espera-se que os deslocamentos la-
grangeanos dos elementos de volume imediatamente acima e abaixo de H sejam dis-
tintos, 0 que seria a diferenca fundamental entre transi¢cdes de fase rapidas e lentas
em relagcdo as condi¢des de contorno (Pereira; Flores; Lugones, 2018).

Logo, nos resta obter a condicao de contorno extra para £ no caso das transicoes
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rapidas através de consideracdes fisicas, como feito na referéncia (Pereira; Flores;
Lugones, 2018). Consideremos que H seja bem-localizada, ou seja, [ry]T = 0, onde
ry € a posicao radial da superficie de separacao de fases em relacdo as coordenadas
radiais acima e abaixo dela, respectivamente. Além disso, tomamos que, no equilibrio,
H esteja na posigdo r3; = R,. Quando ocorrem perturbagdes, geralmente temos
rf, = Ry + AT, onde A* até o momento sdo desconhecidos e, evidentemente, estdo
na ordem de Ar = (. A partir da definicdo do deslocamento lagrangiano da presséo,
segue-se que

p(r.t) = Po(r) + Ap(r,t) — PyC(r,1). (53)

Devido & constancia da presséo, temos que P(r3,t) = Py(R,). Por outro lado, até
primeira ordem somos levados a P(r3;) = Py(Ry) + (P;)* A*. Substituindo estes resul-
tados na Eq. (53) avaliada em r3;, obtemos

A +
AR =g Pf)i . (54)
Da condigéo [ry]t = A* — A~ = 0 resulta
+
2] o, -
04—

gue pode ser dividida por » — que € continuo na interface — o que nos da a condicao
de contorno para ¢

+
-5 -0 (56)

Como visto, estas condicoes de contorno extras nao dependem explicitamente da
carga elétrica, sua dependéncia com esta grandeza se da através das variaveis la-
grangianas e das equagdes de estrutura. Isto € demonstrado de forma mais rigorosa
na referéncia (Pereira; Rueda, 2015).

Alguns comentarios acerca da estabilidade devem ser feitos. Em estrelas hibridas,
a estabilidade dindmica é um aspecto crucial para compreender a influéncia das tran-
sicoes de fase na estrutura e no comportamento desses objetos astrofisicos (Haensel;
Zdunik; Schaeffer, 1989; Pereira; Flores; Lugones, 2018). O critério de estabilidade
de Bardeen-Thorne-Meltzer (Bardeen; Thorne; Meltzer, 1966) — também conhecido
como critério usual de estabilidade —, frequentemente utilizado na anélise de estrelas
de néutrons, oferece condicdes de estabilidade baseadas na relacédo entre a pressao
central e a massa total da estrela, que esta associada a pressao gravitacional. Essa
abordagem tradicional estabelece a estabilidade dindmica considerando o0 aumento
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da massa total com 0 aumento da presséo central, i.e.

oM > 0. (57)
Ope
Contudo, essa condigao de estabilidade se aplica apenas a estrelas neutras compos-
tas por uma Unica fase e para um restrito intervalo de densidades centrais, mostrando-
se insuficiente na determinacdo da estabilidade das estrelas hibridas, que envolvem
transicdes de fase abruptas (Haensel; Zdunik; Schaeffer, 1989; Glendenning, 1997).

Por outro lado, a andlise das oscilacdes radiais, em particular o sinal da frequéncia
fundamental, oferece uma perspectiva mais abrangente para avaliar a estabilidade
das estrelas hibridas. Este método, discutido em (Pereira; Flores; Lugones, 2018),
permite uma analise mais detalhada das respostas dinamicas desses sistemas frente
as transi¢des de fase, especialmente quando se consideram diferentes velocidades
de conversédo de fase. A distingdo entre velocidades de converséo rapida e lenta
influencia significativamente as caracteristicas das oscilagbes radiais, evidenciando
qgue, em conversdes lentas, muitas estrelas que seriam consideradas instaveis pelo
critério usual de estabilidade se tornam estaveis, ampliando a regido de estabilidade
desses sistemas (Pereira; Flores; Lugones, 2018).

No cenario de conversdes rapidas, onde a matéria estd em equilibrio quimico de-
vido a rapida conversdo dos elementos de fluido na interface, tanto o critério usual
de estabilidade quanto a andlise das oscilacdes radiais fornecem resultados equiva-
lentes, resultando na mesma regiao de estabilidade para as estrelas hibridas neutras.
No entanto, ao considerar conversdes mais lentas, a regido de estabilidade é ampli-
ada, alterando a estabilidade de varias estrelas que seriam inicialmente consideradas
instaveis, segundo o critério usual de estabilidade (Pereira; Flores; Lugones, 2018).

No que diz respeito a resolugdo numérica, primeiramente, resolvemos o sistema
de equagoes de estrutura para v, = 0, e fazemos v(r) = v(r) — (7(R) + A\(R)), onde v
€ uma solucdo que nao cumpre a condicdo de contorno na superficie. Esta correcao
implicar4 que a condigao de contorno v(R) = —A(R) sera satisfeita (Glendenning,
1997). Assim, interpolamos as solugcbes das equagdes de estrutura em funcao da
coordenada radial e as utilizamos para resolver as equacdes de pulsacdo. Neste
caso, resolvemos o sistema de equagdes para um valor teste de w?, e integramos
até a interface entre as fases, onde sdo impostas as condigdes de contorno para
conversoes rapidas ou lentas. A partir dai, continuamos a integragéo até chegarmos
na superficie da estrela hibrida. Neste ponto, analisamos o valor de Ap(R) e utilizamos
o método da secante para encontrar a autofrequéncia w? do sistema que corresponda
a Ap(R) = 0. O sistema de equacdes diferenciais € resolvido através do método
‘DOP853’ da biblioteca scipy.integrate.solve_ivp na linguagem Python. Este método é
baseado em um algoritmo de passo adaptativo de alta ordem, sendo capaz de lidar



38

com uma ampla variedade de problemas que exigem alta precisao e estabilidade.

Todas as equagdes e condicdes de contorno apresentadas neste capitulo também
sao validas no caso neutro, ja que o caso carregado € uma extensao desse. Desta
forma, a fim de obtermos explicitamente as equacdes na auséncia de carga elétrica,
basta tomarmos ¢(r) = 0, o que garantira p., = 0.

2.2.2 DISTRIBUICOES DE CARGA ELETRICA

Anteriormente mencionamos que a solucao das equagdes de estrutura néo de-
pendia apenas das condi¢des de contorno apresentadas mas também da EOS, que
sera tratada no préoximo capitulo. Acontece que no caso carregado, além da EOS,
precisamos estipular uma distribuicdo de carga elétrica, ja que ndo conhecemos a
priori q(r) ou pa,. Seguindo as referéncias (Arbanil; Malheiro, 2015; Gongalves; Laz-
zari, 2020a,b), no nosso trabalho utilizamos uma distribuicdo de carga elétrica onde a
densidade de carga é proporcional a densidade de energia tal que

Pch =— QE, (58)

onde, em unidades geométricas, « € uma constante de proporcionalidade. Chamare-
mos esta distribuicdo de distribuigcdo-«. Pela Eq. (31), temos

gy = 4Amriaee’ . (59)

A carga elétrica cresce a medida que » — R e ha maior concentracdo de carga
na superficie da estrela. Nesta distribuicdo de carga elétrica, a taxa de crescimento
da carga esta associada também com a densidade de energia, que € maior no centro
da estrela do que na superficie. Isto implica que a carga cresce de maneira mais
uniforme.

2.3 ESTRUTURA INTERNA

As teorias atuais indicam que uma estrela de néutrons pode ser dividida em cinco
regides distintas, cada uma com caracteristicas especificas: atmosfera, crosta externa
e interna, nucleo externo e interno (Glendenning, 1997; Weber, 1999; Haensel; Po-
tekhin; Yakovlev, 2007; Schaffner-bielich, 2020). Para informacdes detalhadas sobre
essas regioes, recomenda-se consultar as referéncias (Camenzind, 2007; Haensel;
Potekhin; Yakovlev, 2007) e a literatura citada nelas.

A atmosfera é composta por uma fina camada de plasma, variando em espessura
de alguns milimetros a cerca de dez centimetros, dependendo da temperatura su-
perficial da estrela. Associamos a parte mais externa da atmosfera uma mistura de
prétons e elétrons altamente degenerados. Conforme nos aproximamos da superficie
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da estrela, a densidade aumenta, e os elétrons e prétons podem se combinar para
formar ions. Esses ions podem incluir atomos simples como hidrogénio e hélio, mas
em condicdes extremas de temperatura e pressédo, a composicao exata dos ions pode
ser complexa.

Abaixo da atmosfera encontra-se a crosta externa ou envelope externo,
estendendo-se até uma profundidade onde a densidade atinge cerca de 4x 10! g cm 3.
Nessa camada, os ions e elétrons ocupam uma regido com cerca de cem metros de
espessura. A medida que a densidade aumenta nas regides mais internas da crosta,
0 gas de elétrons se torna completamente degenerado e ultrarrelativistico (Haensel;
Potekhin; Yakovlev, 2007), essencialmente a mesma matéria que compoe uma ana
branca.

A crosta interna ou envelope interno da estrela se estende por aproximadamente
1 km e € composta por elétrons, néutrons livres e nucleos atémicos ricos em néutrons.
A fracdo de néutrons livres aumenta com o aumento da densidade, e em regides
mais densas, 0s nucleos podem desaparecer, permitindo um estado superfluido dos
néutrons.

O nucleo externo, com extensao de varios quildbmetros, consiste em néutrons, pro-
tons, elétrons e muons, formando um plasma degenerado. Os elétrons € muons
comportam-se como um gas de Fermi ideal, enquanto prétons e néutrons interagem
por forgas nucleares, formando um liquido de Fermi que também pode estar em estado
superfluido (Camenzind, 2007).

Acredita-se que a ultima camada, conhecida como o nucleo interno, esteja pre-
sente apenas em estrelas de néutrons mais massivas, enquanto nas menos massivas
0 nucleo externo se estende até o centro desses objetos. O nucleo interno possui
varios quildbmetros de raio e sua composicao é fortemente dependente da EOS (Ha-
ensel; Potekhin; Yakovlev, 2007). Devido as densidades extremas presentes nessa
regiao das estrelas de néutrons, a natureza da matéria que a constitui permanece um
tema de intenso debate. Portanto, 0 nome “estrelas de néutrons” pode ser conside-
rado enganoso, uma vez que estados exoticos da matéria podem estar presentes, indo
além da presenca exclusiva de néutrons.

Historicamente, em 1959 foi proposto por Cameron (Cameron, 1959) e em 1960
por Salpeter (Salpeter, 1960) que hiperons (hadrons que contém o quark strange) po-
deriam estar presentes no interior das estrelas de néutrons. Posteriormente, em 1965
e 1969, lvanenko e Kurdgelaidze (lvanenko; Kurdgelaidze, 1965, 1969) consideraram a
dissolugéo dos hadrons no nucleo das estrelas de néutrons, resultando em um nucleo
composto por quarks livres, formando o que hoje conhecemos como estrelas hibridas.
Além disso, especula-se que outros estados, como condensados de kaons, possam
ser 0s verdadeiros constituintes do nucleo interno (Glendenning, 1997; Weber, 1999;
Haensel; Potekhin; Yakovlev, 2007).
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Figura 2 — Diferentes faces de uma estrela de néutrons. Extraido da referéncia (Blaszkiewicz
et al., 2016).

Em 1970, Bodmer concebeu que o verdadeiro estado da matéria que interage forte-
mente era composto pela dissolucdo dos hadrons em seus constituintes elementares,
os quarks (Bodmer, 1971). Corroborando essa ideia, Witten, em 1984, utilizando um
modelo simples, mostrou que para densidades elevadas, a matéria de quarks con-
tendo o quark strange era energeticamente favoravel em comparagdo com o isétopo
%Fe e a matéria de quarks up e down (Witten, 1984). Terazawa também contribuiu
para essa teoria (Terazawa, 1989). Esses estudos deram origem a hip6tese (ou con-
jectura) de Bodmer-Witten-Terazawa, que afirma que o verdadeiro estado da matéria
qgue interage fortemente é a matéria estranha de quarks (SQM, do inglés strange quark
matter). Na Figura 2, apresentamos todas as possibilidades contidas nos objetos te6-
ricos comumente chamados de estrelas de néutrons.

No capitulo 3, exploraremos a conjectura de Bodmer-Witten-Terazawa, conside-
rando que as estrelas de néutrons sao estrelas hibridas com nicleos compostos por
SQM. Apresentaremos uma EOS hibrida que descreve tanto a matéria hadrénica
quanto a SQM. Para isso, vamos explorar os conceitos basicos do Modelo Padréo
da Fisica de Particulas e revisar brevemente a QCD e a transi¢ao de fase forte.

2.3.1 EQUACAO DE ESTADO

A descricao da estrutura interna de uma estrela de néutrons esta intimamente li-
gada a EOS, que descreve a matéria presente em seu interior. Devido as incertezas na
descricao da matéria em regimes de densidades elevadas, formular uma EOS precisa
€ desafiador, pois as interagdes entre hadrons ndo sdo completamente determinadas
e as diversas possibilidades de transicdo de fase levam a um cenario dependente de
modelos. No entanto, existem restricoes fisicas validas para todas as EOSs, derivadas
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de consideracdes experimentais e tedricas.

Uma EOS é uma representagcdo matematica da pressdo em funcéo da densidade
de energia. Em estrelas de néutrons, a pressao ndo depende diretamente da densi-
dade de energia, mas sim do potencial quimico e da temperatura. No entanto, estrelas
de néutrons esfriam rapidamente apds sua formacéo, ja que os neutrinos escapam do
nucleo interno por serem fracamente interagentes, levando consigo a maior parte da
energia térmica, tornando a temperatura negligenciavel.

Recentemente, muitos esforcos tém sido direcionados para vincular a EOS com da-
dos observacionais de pulsares. Por exemplo, na referéncia (Raaijmakers et al., 2019),
dados de ondas gravitacionais do evento GW170817 foram usados para restringir pos-
siveis formas da EOS. Em outras referéncias, como (Dietrich; Coughlin; Pang; Bulla;
Heinzel; Issa; Tews; Antier, 2020) e (Pang et al., 2022), foram utilizados resultados ob-
servacionais recentes de ondas gravitacionais e fontes eletromagnéticas, juntamente
com vinculos tedricos da teoria efetiva quiral.

Uma EQOS fisicamente razoavel deve obedecer a duas restrigcdes tedricas indepen-
dentes de modelos (Glendenning, 1997). A primeira dessas restricbes € que a EOS
nao pode ser ultrabarica, o que significa que a pressao ndo pode ser maior que a
densidade de energia. A segunda restricdo € que a velocidade adiabatica do som,
definida por

dp
2 [ —
Cs - 86 ) (60)

ndo pode ultrapassar a velocidade da luz no vacuo, isto é, ¢ < 1 (em unidades natu-
rais) (Glendenning, 1997). Em outras palavras, isto implica que a EOS seja casual.

As EOSs podem ser classificadas em uma de trés categorias distintas: mole (soft),
intermediaria e dura (stiff), dependendo da taxa de variagdo da pressdo com a densi-
dade de energia (Haensel; Potekhin; Yakovlev, 2007). Esta classificacdo esta direta-
mente associada a compressibilidade da matéria descrita pela EOS. Uma EOS mole
representa uma matéria que pode ser facilmente comprimida. Por outro lado, uma
EOS dura implica que a matéria tende a ser incompressivel assintoticamente (Glen-
denning, 1997). Uma EOS é considerada mais dura do que a outra quando a pressao
€ maior para cada valor da densidade de energia. Além disso, EOSs mais duras sus-
tentam pressdes maiores, 0 que significa que podem suportar maiores massas contra
o colapso gravitacional.

Como observado por Oppenheimer e Volkoff (Oppenheimer; Volkoff, 1939), a so-
lucdo da equagéo TOV para uma EOS implica nhuma respectiva configuragcao este-
lar mais massiva, chamada de configuragcdo de massa maxima M,... De tal forma
que, para uma determinada EOS devemos ter M,,.. > M, onde M., € a maior
massa ja observada. Como discutimos anteriormente, o pulsar mais massivo possui
Mops = 2,0870:07 Mo, (Cromartie et al., 2019; Fonseca et al., 2021), logo, para que uma
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EOS seja valida a sua configuracdo mais massiva deve superar esse limite.

2.4 CONCLUSAO

Neste capitulo, revisitamos parte da historia das estrelas de néutrons juntamente
com 0s principais aspectos observacionais dos pulsares. Apresentamos as equacoes
gue descrevem a estrutura de uma estrela relativistica, incluindo os efeitos gerados
por um campo eletrostatico nessa descricdo. Discutimos a estrutura interna e os pos-
siveis constituintes de uma estrela de néutrons, além de abordarmos as principais
caracteristicas de uma equacéao de estado e suas restricdes.

No entanto, concluimos que as estrelas de néutrons ndo sdo completamente com-
preendidas, uma vez que sua composicao esta intimamente ligada as interacdes fortes
entre hadrons, um aspecto que nao esta bem estabelecido em regimes de densida-
des elevadas. Essas questdes serdo exploradas mais detalhadamente no préximo
capitulo.



3 ESTRUTURA INTERNA DE UMA ESTRELA HIBRIDA

Neste capitulo, abordaremos a estrutura interna de uma estrela hibrida, conside-
rando valida a hipétese de Bodmer-Witten-Terazawa de que a matéria estranha de
quarks (SQM) é mais estavel do que o elemento mais estavel encontrado na natu-
reza, o is6topo °°Fe. Iniciaremos com o estudo da Cromodindmica Quantica (QCD) e
seus conceitos fundamentais, incluindo a discussao da transicdo de fase da matéria
hadrénica para a matéria de quarks. Em seguida, definiremos a anomalia do trago e
apresentaremos os principais resultados pertinentes a esta grandeza. Nesse contexto,
exploraremos modelos de equagdes de estado para as fases hadrénicas e partonicas,
visando descrever uma estrela hibrida.

3.1 CROMODINAMICA QUANTICA

O Modelo Padrao da fisica de particulas fornece uma estrutura teérica que des-
creve a natureza em termos de seus constituintes fundamentais, os férmions, e suas
interacdes mediadas por bésons. Este modelo inclui trés das quatro interacées funda-
mentais: nuclear forte, nuclear fraca e eletromagnética. Embora as teorias quanticas
de campos (QFT) sejam eficazes na descrigdo dessas interagdes, a incluséo da gravi-
tacao na estrutura do Modelo Padrao permanece um problema em aberto. A interacao
forte é descrita pela Cromodinamica Quantica (QCD), onde o gluon desempenha o pa-
pel de béson mediador, sendo que esta interagdo se deve a carga de cor presente em
quarks e gluons.

A estabilidade dos nucleos atémicos é garantida pela presenca da interacao forte
residual, que atua entre os prétons e néutrons, compostos por quarks. Os quarks séo
0s Unicos férmions elementares que interagem por meio de todas as forcas fundamen-
tais da natureza, devido as suas quatro “cargas” distintas: cor (para interacao forte),
carga elétrica (para interacao eletromagnética), sabor (para interagédo fraca) e massa
(para interagédo gravitacional). Os quarks sdo caracterizados por sua carga elétrica
fracionaria, sendo que os quarks u, ¢ e t tém carga +2/3, enquanto os quarks d, se b
possuem carga -1/3. Além disso, os quarks leves (d, u e s) tém massas de aproxima-



44

damente 2,16 MeV, 4,67 MeV e 93 MeV, respectivamente, enquanto os quarks pesados
(c, b e t) ttm massas de aproximadamente 1270 MeV, 4180 MeV e 172900 MeV, res-
pectivamente, em unidades naturais (= = ¢ = 1) conforme o Particle Data Group (PDG,
2020).

Embora os quarks nunca tenham sido observados de maneira isolada, varias evi-
déncias experimentais corroboram a existéncia dessas particulas fundamentais. A
explicacdo para a nao deteccdo de quarks livres reside na teoria do confinamento
da carga de cor. Essa teoria sugere que qualquer particula ou objeto que possua
carga de cor esta perpetuamente confinado em estados que sao visualmente “inco-
lores”. Portanto, somente estados nos quais a carga de cor total é neutralizada, ou
seja, nula, podem se manifestar e se propagar livremente no contexto da natureza
observavel (Thomson, 2013). De forma distinta do féton, que atua como o mediador
das interacdes eletromagnéticas, os glions possuem a propriedade de carga que é
responsavel pela interacéo forte entre particulas. Acredita-se que o confinamento dos
quarks seja resultado das interacdes entre os gluons, o que, por sua vez, restringe
a forca forte a distéancias muito curtas (Thomson, 2013). Uma implicagdo fundamen-
tal do conceito de confinamento € que, nas escalas de energia e distancias tipicas
do nosso cotidiano, apenas combinagdes de particulas que resultam em uma carga
de cor total nula sdo permitidas. Isso significa que particulas ou estados quéanticos
que possuem essa neutralizacdo de carga de cor sao 0s Unicos que podem existir e
se manifestar de maneira estavel nas interacées observaveis em nossas experiéncias
diarias (Griffiths, 2008).

Outra propriedade fundamental da QCD, que ajuda a explicar o comportamento dos
quarks em altas energias, é a chamada liberdade assintética. Descoberta por David
Gross, Frank Wilczek e David Politzer, essa caracteristica implica que, quando duas
particulas com carga de cor se aproximam extremamente uma da outra, a intensidade
da interagdo forte entre elas diminui, permitindo que se movam quase liviemente a
distancias muito curtas (Gross; Wilczek, 1973; Politzer, 1973). Assim, em escalas de
energia muito altas — densidade e/ou temperaturas elevadas —, os quarks comportam-
se como particulas quase livres. Em outras palavras, nestes cenarios, o sistema pode
ser melhor descrito pelos graus de liberdade dos quarks do que dos hadrons.

Em condi¢des de densidades extremamente altas, como aquelas encontradas no
interior de estrelas de néutrons, ha a possibilidade de uma transi¢cao de fase ocorrer,
passando da matéria hadrénica para a matéria de quarks. A observacao desses ob-
jetos celestes em tal estado pode oferecer informagdes cruciais para o entendimento
da interagao forte em contextos de densidade extrema (Weber, 1999). Além disso, as
observacoes dessas estrelas podem possibilitar a identificacao do tipo especifico de
transicéo de fase que ocorre e esclarecer qual € o estado da matéria presente nessas
condicdes extremas. Em esséncia, isso implica em determinar qual € o estado fun-
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damental da matéria que interage em densidades altissimas, fornecendo assim uma
visdo mais clara sobre a natureza dessa interacdo em ambientes tao extremos como
o interior das estrelas de néutrons (Schaffner-bielich, 2020).

3.2 TRANSIGCAO DE FASE FORTE

Nos colisores de particulas, como o Large Hadron Collider (LHC) e o Relativistic
Heavy lon Collider (RHIC), atinge-se, em colisdes de ions pesados, um estado da
matéria que € melhor descrito pelos graus de liberdade dos quarks e gluons livres do
qgue por estados hadrénicos, o chamado plasma de quarks e glions (QGP, do inglés
quark-gluon plasma) (Cheuk-yin, 1994). Nestes colisores, 0 QGP é resultado das ele-
vadas temperaturas presentes nas colisées, sendo uma das formas de se atingir a
transicao de fase da matéria hadrdnica para a matéria de quarks. Na figura 3, apre-
sentamos o0 que se supde ser o diagrama de fase da QCD. Neste diagrama, as fases
da matéria que interagem fortemente estédo relacionadas com a temperatura e o po-
tencial quimico, sendo que este ultimo determina a densidade baridnica. Desta forma,
além das altas temperaturas atingidas nos colisores, espera-se que as altas densi-
dades, como aquelas que podem estar presentes nas estrelas de néutrons, levem a
matéria de quarks. O diagrama também mostra que a fase hadrénica pode aparecer
nas formas de gas, liquido (matéria nuclear) e de superfluido, outro estado que deve
estar presente nas estrelas de néutrons. Para baixas temperaturas e elevadas den-
sidades, espera-se que a SQM forme pares de Cooper em uma fase supercondutora
de cor (CFL, do inglés color-flavor locking) (Alford; Han; Schwenzer, 2019). Para altas
temperaturas e/ou densidades chegamos ao QGP.

A possibilidade de uma transigdo de fase em baixas temperaturas e altas densi-
dades, leva as diferentes possiveis constituicoes para uma estrela de néutrons, como
vimos na secao 2.3. Porém, devido a complexidade do diagrama apresentado na fi-
gura 3 e a impossibilidade da realizagdo de experimentos nestes niveis de densidade,
nao se sabe se esta transigao é de primeira ordem (com ou sem fase mista) (Glenden-
ning, 1997; Weber, 1999; Schaffner-bielich, 2020) ou na forma de um crossover (Baym
etal., 2018, 2019)".

Considerando transicoes de fase de primeira ordem, temos dois cenarios possi-
veis, as chamadas construcdes de Gibbs e de Maxwell. Na construcdo de Gibbs,
pensa-se a pressao e a densidade de energia como fungdes dos potenciais quimi-
cos bariénico e eletrénico, de tal forma que eles formam superficies neste espaco de
fase (Schaffner-bielich, 2020). Isto tem implica¢des na interpretacdo da conservacao
de carga elétrica, que passa a ser uma propriedade global, enquanto na construcao de

"Resultados da QCD na rede no regime de altas temperaturas apontam que a transicdo ocorra na
forma de um crossover (Bazavov et al., 2009; Borsanyi; Fodor; Hoelbling; Katz; Krieg; Szabo, 2014).
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Figura 3 — Diagrama tedrico que representa as fases da matéria como fungédo do potencial
quimico e da temperatura, sinalizando a possivel transicao de fase da matéria hadrénica para
a matéria de quarks. Extraido da referéncia (Alford; Han; Schwenzer, 2019).

Maxwell essa conservacao € uma propriedade local. Essa conservacao global permite
que estruturas geométricas eletricamente carregadas, com uma superficie, curvatura
e um custo de energia coulombiana, se formem. Calculos mostram que as contribui-
¢cbes superficiais dominam sobre as outras (Lugones; Grunfeld, 2021), o que implica
(como mostra a figura 4) que ha um decréscimo na energia livre de Gibbs por barion
se a tensao superficial for baixa o suficiente (linha laranja) ou um acréscimo no caso
oposto (linha azul). O valor da tenséo superficial para o qual a energia livre de Gibbs é
igual nas duas fases (em ambas as constru¢des) € conhecida como tensao superficial
critica, que é da ordem de dezenas de MeVfm ™ >. Se a tenséo superficial excede este
valor critico, o custo energético da neutralidade global de carga € demasiado alto e
uma interface abrupta é esperada (Lugones; Grunfeld, 2021).

A partir daqui, assumiremos que as estrelas de néutrons sdo, na verdade, estrelas
hibridas de acordo com a construcao de Maxwell, que sera apresentada em maio-
res detalhes a seguir. Desta forma, estamos assumindo que a tenséo superficial seja
maior que o valor critico mencionado anteriormente. Tomamos as estrelas hibridas
como hipétese de trabalho devido a diversos resultados recentes que apontam a pos-
sibilidade de uma transi¢éo de fase de primeira ordem ocorrer dentro destes corpos
celestes (Annala; Gorda; Kurkela; Nattila; Vuorinen, 2020; Bauswein; Bastian; Blas-
chke; Chatziioannou; Clark; Fischer; Oertel, 2019; Kojo, 2019) inclusive apés a fusao
de duas estrelas de néutrons (Hanauske; Weih; Stécker; Rezzolla, 2021; Tootle; Ecker;
Topolski; Demircik; Jarvinen; Rezzolla, 2022).
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Figura 4 — Painel esquerdo: Representagcdo esquematica da construcdao de Gibbs. Painel
direito: energia livre de Gibbs como funcao da presséao, representando as diferentes possibili-
dades a partir da tensao superficial. Extraido da referéncia (Lugones; Grunfeld, 2021).
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3.2.1 CONSTRUGCAO DE MAXWELL

A construcao de Maxwell € um conceito importante ao se considerar a transicao
de fase forte em estrelas de néutrons. No contexto astrofisico, esse fenbmeno esta
relacionado a mudanca de fase abrupta entre a matéria hadrénica (constituida por ha-
drons, como prétons e néutrons) e a matéria de quarks livres (Alford; Braby; Paris;
Reddy, 2005). Este processo pode ser descrito através de uma construcao gréafica
proposta por James Clerk Maxwell, que considera a coexisténcia de duas fases dis-
tintas em equilibrio termodinamico durante a transicao, que ocorre a pressao cons-
tante (Schaffner-bielich, 2020).

A construcao de Maxwell é representada graficamente por meio da igualdade das
pressdes e das densidades de coexisténcia das fases envolvidas na transigdo. Ma-
tematicamente, isso pode ser expresso pela igualdade das pressdes nas fases ha-
dronica Py e de quarks P; em uma curva de coexisténcia no diagrama de fases,
juntamente com a igualdade dos potenciais quimicos iy € (g nas respectivas fa-
ses (Glendenning, 1997). O ponto onde essas curvas se cruzam no diagrama de fa-
ses é chamado de ponto critico, representando as condicdes em que ambas as fases
coexistem de maneira estavel, i.e. (Glendenning, 1997)

pr = po =, pr(ie) = pope) = pr, (61)

onde p e P denotam o potencial quimico baridénico e a presséo, respectivamente, das
fases hadronica (H) e de quarks (Q) no ponto de transicao (). Este tipo de transicao
esta representada esquematicamente na figura 5.

Este tipo de descricdo da EOS implica em descontinuidades nas densidades de
energia e de numero baribnico, ja que a transicao se da a pressao e potencial quimico
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Figura 5 — Representagéao ilustrativa de uma transicao de fase de acordo com a construgao
de Maxwell. Extraido da referéncia (Lugones; Grunfeld, 2021).

Gibbs free energy per baryon

Py Pressure

bariénico constantes. As descontinuidades surgem da descontinuidade do potencial
quimico eletrénico, ja que a conservacao da carga elétrica se da em ambas as fases
separadamente, e ndo globalmente, de tal forma que ey (P;) # eq(F;), onde ¢ é a densi-
dade de energia (Schaffner-bielich, 2020). Desta forma, para construir a EOS hibrida,
necessitamos de uma descri¢cdo hadrbnica e outra parténica, que serdo apresentadas
ainda neste capitulo. Agora, passamos a discutir a anomalia do trago em estrelas de
néutrons.

3.3 ANOMALIA DO TRAGO EM ESTRELAS DE NEUTRONS

De acordo com o Modelo Padrao da Fisica de Particulas, toda observacao relacio-
nada as interacdes nucleares fortes deveria ser derivada da Cromodinamica Quantica
(QCD), que apresenta dois aspectos principais ainda pouco compreendidos: o con-
finamento de cor e a quebra de simetria quiral (xSB) (loffe; Fadin; Lipatov, 2010).
Para investiga-los, seria necessario um conhecimento confiavel (em alguma escala
de referéncia) do acoplamento forte o, € das massas dos quarks para os sabores
ativos. Atualmente, temos controle tedrico sobre a QCD apenas em altas energias de-
vido a liberdade assintética, ou seja, s < 1, 0 que permite caracteriza-la como uma
fase de QCD quiralmene simétrica e desconfinada, conhecida como QCD perturba-
tiva (pQCD). No entanto, nas energias hadrénicas, o acoplamento da QCD aumenta
para valores tais que a; ~ 1, 0 que torna extremamente dificil o estudo da ySB e do
(des)confinamento em um regime nao perturbativo (loffe; Fadin; Lipatov, 2010).

Embora haja avangos notaveis na investigacdo dessas caracteristicas ndo pertur-
bativas do vacuo da QCD na fisica de colisores, como no LHC do CERN (ver, por
exemplo, referéncia (Gehrmann; Malaescu, 2022)), seus observaveis termodinamicos
emergentes em equilibrio para explorar regimes relevantes, como a sua EOS, ainda
nao sao bem compreendidos (Kapusta; Gale, 2011). Por exemplo, a QCD na rede
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(LQCD, do inglés Lattice Quantum Chromodynamics) fornece resultados confiaveis
apenas para matéria da QCD quente (Bazavov et al., 2009; Borsanyi; Fodor; Hoel-
bling; Katz; Krieg; Szabo, 2014) com campos magnéticos (Bali; Bruckmann; Endrodi;
Fodor; Katz; Krieg; Schafer; Szabo, 2012; Brandt; Cuteri; Endrodi; Marko; Sandbote;
Valois, 2023) e elétricos (Endrodi; Marko, 2024) de fundo ou densidades finitas de
isospin (Brandt; Cuteri; Endrodi, 2023; Abbott; Detmold; Romero-lépez; Davoudi; llla;
Parrefo; Perry; Shanahan; Wagman, 2023), todos relevantes para a fisica de ions
pesados. Infelizmente, 0 método da LQCD ainda nao é aplicavel para estrelas de néu-
trons, cujos nucleos encontram-se em densidades extremas, devido ao problema do
sinal fermiénico (Nagata, 2022).

Para aliviar essa dificuldade em potenciais quimicos bariénicos finitos, 1z, 0s da-
dos disponiveis de estrelas de néutrons (relacionados ao diagrama de massa-raio
(M-R) (Miller et al., 2021; Riley et al., 2019; Cromartie et al., 2019; Fonseca et al.,
2021) e as deformabilidades de maré de fusdes de estrelas de néutrons binarias (Ab-
bott et al., 2017b)) s&o atualmente empregados para restringir o0 comportamento da
EOS de estrelas de néutrons em densidades intermediarias (ndo perturbativas) (veja,
por exemplo, (Annala; Gorda; Katerini; Kurkela; Nattila; Paschalidis; Vuorinen, 2022)).
De modo geral, essa abordagem consiste em interpolar resultados tedricos entre os
casos extremos de baixos e altos .z, ou seja, da teoria de campos efetiva chiral (CET,
do inglés Chiral Effective Field Theory) (Hebeler; Lattimer; Pethick; Schwenk, 2013) e
pQCD (Kurkela; Romatschke; Vuorinen, 2010), respectivamente. Em seguida, os re-
sultados séo ajustados para respeitar os dados astrofisicos e experimentais de fisica
nuclear, a consisténcia termodindmica e os limites de causalidade (Sorensen et al.,
2024).

Embora seja tentador presumir que a fisica do (des)confinamento e da quebra
de simetria quiral (ySB) possa estar contida nessas interpola¢des continuas, a maio-
ria desses estudos tende a favorecer EOSs continuas em todas as densidades (veja
também a referéncia (Somasundaram; Tews; Margueron, 2023a)). Esses trabalhos
também costumam indicar que a velocidade do som adiabatica, ¢? = dP/de (onde ¢
representa a densidade de energia e P a pressao), na matéria densa e fria da QCD
ultrapassa o limite conforme, ¢? = 1/3 no setor nédo perturbativo de densidades bari6-
nicas, chegando a valores proximos ao limite causal (¢> = 1) (Tews; Carlson; Gandolfi;
Reddy, 2018). Isso cria uma tensdo em relacao aos estudos baseados na teoria de
campos (Cherman; Cohen; Nellore, 2009; Bedaque; Steiner, 2015). Além disso, a
referéncia (Annala; Gorda; Kurkela; N&ttila; Vuorinen, 2020) sugere que a presenga
de matéria de quarks € possivel em algumas estrelas de néutrons massivas (~ 2 M)
se ¢2 > 0,5. E relevante mencionar que essas descobertas receberam apoio de es-
tudos Bayesianos agndésticos (Somasundaram; Tews; Margueron, 2023b; Komoltsev;
Somasundaram; Gorda; Kurkela; Margueron; Tews, 2024).



50

Nos ultimos anos, houve grande atencao dedicada a entender os elevados valo-
res de ¢? e a verificar se isso € uma caracteristica real da matéria densa ou apenas
um efeito artificial necessario para dar sentido as interpolacdes utilizadas (sejam elas
agnésticas ou nao) (Brandes; Weise; Kaiser, 2023). Entre essas investigagoes, o es-
tudo da referéncia (Fujimoto; Fukushima; Mclerran; Praszalowicz, 2022) seguiu uma
abordagem distinta, associando ¢? a chamada anomalia do trago normalizada da QCD
densa que, de modo geral, mede a quebra quéantica da invariancia de escala-conforme.
Essa grandeza também é conhecida como ‘medida de interacdo da QCD’ a tempera-
turas finitas. Como veremos adiante, essa terminologia ndo é inteiramente adequada,
pois pressupde que a anomalia do trago seja sempre positiva, o que, em geral, nao
ocorre. Para entendermos os resultados da referéncia (Fujimoto; Fukushima; Mcler-
ran; Praszalowicz, 2022) e melhor contextualiza-los devemos introduzir a definigcdo
matematica da anomalia do trago, a qual é dada por (Collins; Duncan; Joglekar, 1977;
Nielsen, 1977)

w Bacop a v =
nuw Toop = T = 39 G Go + (L4 m) Y mytsdy (62)
f

onde {wa,qf} sdo os campos renormalizados de glions e quarks, {my, g} s@o as
massas de quarks renormalizadas e o acoplamento de gauge, fqcp € a fungéo beta
da QCD, e ~,, sdo as dimensdes anémalas das massas dos quarks. Note que a Eq.
(62) é valida tanto para escalas de energia perturbativas quanto ndo perturbativas.
Além disso, o comportamento dessa anomalia depende do nimero de sabores ativos.
E véalido ressaltar que, até o momento, apenas os resultados da pQCD para 5 € 7,
séo conhecidos de forma confiavel.

Na termodinamica de equilibrio da Eq. (62), € apropriado separar as contribuicoes
de vacuo e em meio (denso e térmico) para construir a média térmica do setor material
como:
<T”>HB7T =e—3P. (63)

I

De acordo com a referéncia (Fujimoto; Fukushima; Mclerran; Praszalowicz, 2022),
pode-se trabalhar de forma mais adequada com sua versao normalizada dada por?:

T
( M>#B,T:1 P‘ (64)

A
e 3 €

Foi provado na referéncia (Fujimoto; Fukushima; Mclerran; Praszalowicz, 2022)

2Com esta definigao, pode-se ver explicitamente sua natureza invariavel em escala, i.e., definindo
as quantidades adimensionais P’ = P/e* e € = ¢/e*, obtém-se uma quantidade adimensional A =
1/3—(P'e*)/(de*) = A" =1/3— P’/¢, sendo ¢* uma escala apropriada de densidade de energia.



51

que essa quantidade possui valores extremos entre (7' =0 € up # 0):

—g(z ~0,667) < A < %(% 0,333), (65)

sendo o limite inferior oriundo do limite ndo relativistico (P < ¢) e o limite superior
da causalidade (P < ¢), enquanto o limite conforme (ultrarelativistico) encontra-se em
A =0.

Pela Eq. (64), temos que

p— <1—A)e, (66)
3
logo,
dP dA 1
2__:_ o= -
i = - ede + (3 A) , (67)

isso nos permite escrever ¢> como composta por dois termos: um derivativo e um nao
derivativo, sendo

Ci - Cg, deriv T Cg, nonderiv > (68)
tal que
dA 1
Cg, deriv = _EEv Cg, nonderiv. — g —A. (69)

A conformidade do sistema é alcangada quando A — 0 e dA/de — 0, ou seja, ¢? ~
Cg, nonderiv — 1/3'

Com essas definicbes em maos, podemos analisar as diferentes contribuicdes para
o entendimento de A. Em particular, os autores da referéncia (Fujimoto; Fukushima;
Mclerran; Praszalowicz, 2022), com base em dados modernos de estrelas de néu-
trons, juntamente com outros estudos anteriores (por exemplo, LQCD para densidade
nula de barions (Bazavov et al., 2009; Borsanyi; Fodor; Hoelbling; Katz; Krieg; Szabo,
2014) em todas as temperaturas, pQCD com CET (Fujimoto; Fukushima; Mclerran;
Praszalowicz, 2022) em suas faixas de validade e resultados holograficos AdS/CFT
(Hoyos; Rodriguez fernandez; Jokela; Vuorinen, 2016)) avancaram na conjectura da
positividade numérica de A em todas as densidades. Por outro lado, estudos da LQCD
com isospin encontraram A < 0 para uma ampla faixa de densidades intermediarias,
isto €, dentro de sua regiao nao perturbativa (Brandt; Cuteri; Endrodi, 2023; Abbott;
Detmold; Romero-lépez; Davoudi; llla; Parrefio; Perry; Shanahan; Wagman, 2023).
De fato, referéncia (Abbott; Detmold; Romero-l6pez; Davoudi; llla; Parrefio; Perry;
Shanahan; Wagman, 2023) indica que o grande valor negativo de A é, em grande
parte, causado por um termo de pareamento (semelhante a fase CFL da matéria de
quarks). Apresentamos, na figura 6, o comportamento desses resultados citados.

No caso do plasma de quarks e gluons, isto €, a matéria QCD quente (formada
nos estagios iniciais apos colisées ultrarrelativisticas de ions pesados), temos que
A — 0 a medida que a matéria quente atinge seu limite conforme em temperaturas
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Figura 6 — Comportamento da anomalia de trago normalizada no meio versus densidade de
energia (A vs ¢) para a matéria QCD em diferentes condi¢des extremas. Em particular, apre-
sentamos resultados conhecidos para: i) a conjectura de positividade de A da referéncia (Fu-
jimoto; Fukushima; Mclerran; Praszalowicz, 2022), baseada no limite de massa maxima das
estrelas de néutrons (conjectura A > 0); ii) a matéria de quarks AdS/CFT (Hoyos; Rodri-
guez fernandez; Jokela; Vuorinen, 2016); iii) LQCD para densidade nula de béarions e tempe-
raturas finitas (LQCD, T # 0) (Bazavov et al., 2009; Borsanyi; Fodor; Hoelbling; Katz; Krieg;
Szabo, 2014); e iv) LQCD para matéria fria com isospin (LQCD, p; # 0) (Abbott; Detmold;
Romero-lépez; Davoudi; llla; Parrefio; Perry; Shanahan; Wagman, 2023). Observamos que
sobrepusemos essas diferentes A fisicas no mesmo grafico para evidenciar as diferencas de
sinal entre elas. Além disso, as bandas CET/pQCD sao apresentadas apenas para o caso
com up # 0, nas regides de up onde ambas sdo validas e confiaveis (Fujimoto; Fukushima;
Mclerran; Praszalowicz, 2022).

muito altas, em acordo com a pQCD. No entanto, para temperaturas intermediarias
T, a LQCD indica que A é positiva definida. Infelizmente, ndo hd uma explicacao
clara para esse fendbmeno dentro da QCD ou de suas versoes efetivas. De fato, até
0 momento, poucos estudos apoiam essa tendéncia, como, por exemplo, a referéncia
(Albright; Kapusta, 2016). Essa questao também foi investigada na referéncia (Khar-
zeev; Tuchin, 2008) sob uma perspectiva hidrodinamica que relaciona a viscosidade
de volume da QCD, (qcp, com a anomalia de traco da QCD obtida pela LQCD, i.e.,
Cacp ~ (€ — 3P)Lacp, propondo que ela deve ser sempre positiva para representar de
fato um termo dissipativo nas equacgdes hidrodindmicas relativisticas (Landau; Lifshitz,
2013). Explicitamente, conforme (Kharzeev; Tuchin, 2008):

1 { d (€ —=3P)Lacp
Cacp = — ——

75—
Wo

3T T + 16\ev\}, (70)
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onde wy = wy(7) ~ T sao as frequéncias de modo-zero de Matsubara para pQCD
quente, e ¢, < 0 € a densidade de energia do vacuo, que pode ser, por exemplo, a
constante de sacola do MIT Bag Model.

Para matéria presente em NSs, ou seja, matéria fria e densa da QCD, alguns mo-
delos simples investigaram a anomalia de traco. Por exemplo, a referéncia (Haensel;
Potekhin; Yakovlev, 2007) concluiu que a condi¢cdo esperada de A > 0 é violada,
mesmo mantendo a invariancia de Lorentz, pois a repulsdo de curto alcance das in-
teracdes nucleares efetivas tende a tornar a EOS muito rigida em altas densidades.
Naturalmente, essa conclusédo possui um escopo limitado, pois € valida apenas para
estrelas de um unico tipo de matéria, ou seja, eles ndo consideram a presenca de
transicdes de fase. No entanto, em principio, transicdes de fase fortemente descon-
tinuas podem surgir na matéria densa da QCD devido a: i) argumentos genéricos
contra a conjectura de Schaefer-Wilczek, que prevé uma continuidade suave entre ha-
drons e quarks, indicando a necessidade de uma transicao descontinua (Cherman;
Sen; Yaffe, 2019; Cherman; Jacobson; Sen; Yaffe, 2020); ii) possiveis efeitos de mo-
delos ndo-perturbativos tipo Gribov-Swanziger para matéria densa, que ja favorecem
A < 0 no modelo SU(2) em temperaturas intermediarias (Canfora; Dudal; Justo; Pais;
Rosa; Vercauteren, 2015); iii) a ativacao-desacoplamento (Jakobus; Motornenko; Go-
mes; Steinheimer; Stoecker, 2021; Grozin, 2013) dos graus de liberdade hadrénicos
e/ou de quarks (afetando «;) em torno do ponto de transicao; iv) a presenga de uma
‘simetria pseudo-conforme oculta’ da QCD, que ainda necessita ser melhor compre-
endida durante a transi¢ao de fase (Rho, 2022); entre outros estudos (Alvarez-castillo;
Blaschke; Grunfeld; Pagura, 2019; Zacchi; Hanauske; Schaffner-bielich, 2016; Zacchi;
Tolos; Schaffner-bielich, 2017).

Por outro lado, os efeitos de uma transicdo de fase de primeira ordem sobre ob-
servaveis de NS (ajustados para concordar com as restricbes astrofisicas mais atuais)
foram rigorosamente investigados nas referéncias (Takatsy; Kovacs; Wolf; Schaffner-
bielich, 2023; Albino; Malik; Ferreira; Providéncia, 2024) por meio de uma abordagem
Bayesiana, enquanto a referéncia (Zhou; Shen; Hu; Zhang, 2024) empregou uma
perspectiva baseada em redes neurais profundas. Em particular, todos esses estudos
indicam novamente que A é quase sempre positivo, exceto em uma pequena regiao
de densidade de energia que favorece um comportamento ligeiramente negativo e
suave de A (Takatsy; Kovacs; Wolf; Schaffner-bielich, 2023), aproximando-se da con-
formidade da pQCD em densidades altas (veja, por exemplo, referéncias (Albino; Ma-
lik; Ferreira; Providéncia, 2024; Zhou; Shen; Hu; Zhang, 2024) para comportamentos
opostos). Com base nisso, ndo ha uma explicacdo robusta e clara para esse com-
portamento de A em estrelas hibridas e, mais especificamente, em estrelas gémeas.
Infelizmente, alguns estudos (como o referéncia (Albino; Malik; Ferreira; Providéncia,
2024)) atualmente empregam a conjectura A > 0 (Fujimoto; Fukushima; Mclerran;
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Praszalowicz, 2022) como principio de trabalho para restringir o espaco de parame-
tros. Acreditamos que isso seja precipitado, sendo que ainda nos falta uma prova
confiavel vinda da QCD que sustente essa conjectura. Além disso, embora o traba-
lho recente da referéncia (Fujimoto; Fukushima; Hotokezaka; Kyutoku, 2024) também
busque explorar os efeitos de uma transicao de primeira ordem em A, a forca da tran-
sicao (saltos em Ae¢) depende da espessura maxima inferida por Bayes em e na faixa
de EOS deles, que, na pratica, ndo é suficiente para produzir estrelas gémeas com
suas novas implicacées para A, como faremos no Cap. 5.

Assim, é necessario um estudo abrangente do comportamento de A quando fortes
descontinuidades estao presentes. Até onde sabemos, o Unico trabalho que investigou
um pouco sobre A em estrelas gémeas (no contexto de teorias de gravidade modifica-
das) foi a referéncia (Lope-oter; Wojnar, 2024). No entanto, seus achados indicaram
valores levemente negativos (atingindo um minimo em A ~ —0,1, valor que também foi
considerado no trabalho da referéncia (Fujimoto; Fukushima; Mclerran; Praszalowicz,
2022)), sem provar a estabilidade radial de suas estrelas nem uma inferéncia de A in-
dependente da teoria gravitacional. Além desse estudo, apenas as referéncias (Ecker;
Rezzolla, 2022; Cai; Li; Zhang, 2023; Cai; Li, 2024) investigaram A em certo detalhe
para um conjunto genérico de EOSs de NS hibridas com transi¢gées continuas, encon-
trando A > 0 associado ao valor maximo de ¢ (em torno de 0,8). Vale ressaltar que,
nesse caso, a suposi¢ao de um A ligeiramente negativo foi alcangada de forma mon6-
tona (sem restricdes devido a uma possivel mudancga de fase), tendendo lentamente
a zero para concordar com a pQCD em altas densidades.

3.4 EQUACAO DE ESTADO HADRONICA

A descricao da EOS hadrénica, apesar de ter que satisfazer os vinculos teéricos
advindos da CET (Hebeler; Lattimer; Pethick; Schwenk, 2013) em baixas densidades,
permanece incerta na regido de densidades intermediarias. Além destes vinculos, é
numericamente vantajoso utilizar uma versao analitica da EOS, a fim de minimizar
possiveis erros numéricos e melhorar a performance computacional. Muitos autores
optam por descrever uma determinada EOS hadrdnica através de piecewise polytro-
pes (PP), na forma (O’boyle; Markakis; Stergioulas; Read, 2020)

pi = Kip", (71)

onde K,p e I' sdo a constante politrépica, a densidade de massa de repouso e o
indice adiabatico, respectivamente. Neste formalismo, podemos escrever a EOS de
forma analitica, juntando os diferentes segmentos descritos por diferentes parametros
obtidos através da redugéo quadratica de erro.
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O problema das EOSs politropicas € que a juncao é feita considerando apenas a
continuidade da pressao e da densidade de energia, que esta associada a densidade
de massa de repouso, sem considerar a continuidade das derivadas destas grande-
zas fisicas (O’boyle; Markakis; Stergioulas; Read, 2020). Em especial, isto afeta di-
retamente a velocidade do som e o coeficiente adiabatico, tornando-os artificialmente
descontinuos, o que pode levar a uma resolugao imprecisa das equacdes de oscila-
cOes radiais. Desta forma, a fim de manter a praticidade e analiticidade das EOSs,
podemos fazer uso de uma generalizacao das PPs proposta na referéncia (O’boyle;
Markakis; Stergioulas; Read, 2020), onde as derivadas sdo mantidas continuas no
interior da estrela pela adicado de um parametro que havia sido negligenciado na des-
cricao das PPs. Este método € chamado de generalized piecewise polytropes (GPP).

A fim de descrever uma EOS através de uma GPP, deve-se inserir alguns para-
metros, como a densidade de massa onde a crosta externa encontra a crosta interna
po, @ constante adiabatica do primeiro segmento K, e os indices adiabaticos I';, para
i = 1,2,3 (O’boyle; Markakis; Stergioulas; Read, 2020). Os indices adiabaticos es-
sencialmente definem a dureza da EOS, ou seja, 0 quao rapido a pressao cresce com
a densidade de energia em cada segmento. Além da descricdo técnica das GPPs e
de comparacgdes com os resultados das PPs, na referéncia (O’boyle; Markakis; Ster-
gioulas; Read, 2020) sdo apresentados os parametros necessarios para a descricao
de diversas EOSs comumente utilizadas na literatura. Em especial, a descricdo da
crosta através da EOS SLy4 nos permite definir esta regido de baixas densidades da
estrela, de acordo com os vinculos da CET, de forma precisa, sem os ruidos artificias
das tabelas numéricas ou das PPs.

3.5 EQUACAO DE ESTADO PARTONICA

A parametrizacdo constant speed of sound (CSS) é uma abordagem frequente-
mente utilizada para descrever a transi¢cao de fase entre a matéria hadrénica e a ma-
téria de quarks em estrelas hibridas. Essa parametrizagdo assume que a velocidade
do som ao quadrado, representada por c% permanece constante na SQM. Ela é des-
crita por meio de equacdes de estado que relacionam a pressdo P e a densidade de
energia ¢ da matéria.

Nesta parametrizacao, a EOS hibrida pode ser escrita como

e (P) P< P,
€(P) = (72)
en(P) + Ae + ¢’ (P — P) P> P,

onde Aec representa a descontinuidade na densidade de energia. Desta forma, em vez
da constru¢ao da EOS da SQM ser dependente de modelo e de suas consideragdes, a
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parametrizacdo CSS nos permite obter uma EOS com parametros livres, que nos dao
estruturas genéricas para as estrelas hibridas baseadas em grandezas fisicas, como
a descontinuidade na densidade de energia e a pressao de transi¢do, que aparecem
em qualquer EOS hibrida utilizando-se da constru¢cdo de Maxwell. Por isso, dizemos
que esta abordagem é independente de modelo. Uma representacdo esquematica
deste tipo de construgdo da EOS pode ser vista na figura 7.

Além disso, uma segunda transicao de fase pode ser inserida nesta construcao.
Isto ocorre porque no regime de alta densidade presente no interior de uma estrela
de néutrons, espera-se que a matéria de quarks esteja em um estado supercondutor
de cor (consulte a referéncia (Alford; Schmitt; Rajagopal; Schafer, 2008) para uma
revisdo). De fato, acredita-se que sejam dois estados distintos: o de supercondutor
de cor de dois sabores (2SC), no qual ha o emparelhamento de quarks up e down; e
o de color-flavor-locked (CFL), onde o emparelhamento pode ocorrer entre quarks de
todas as cores e sabores leves. Nesse sentido, a primeira transicao seria de matéria
hadrénica para a fase 2SC, e a segunda da fase 2SC para a CFL, como ilustrado na
figura 3. Isso implica que a equagédo de estado usada para descrever a matéria de
quarks possui duas velocidades de som distintas, sendo a EOS da fase CFL mais stiff
do que a da 2SC, resultando na seguinte forma

EH(P) P < Pﬂ ,
e(P) = en(Pn) + Aep + Cgszc(P — Py) Py < P < Py, (73)
EQSC(PtQ) + Aég + CEI%L<P — Ptg) P > Ptg .

Desta forma, esta caracterizacao é feita em termos de seis parametros livres, as velo-
cidades do som ao quadrado cysc € copr, — que estdo vinculadas por cig < g < 1
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—, as pressoes de transicdo P;; e P, € as descontinuidades na densidade de energia
AEl e AEQ.

3.5.1 DETERMINAGCAO DO POTENCIAL QUIMICO E DA DENSIDADE BARIO-
NICA NA PARAMETRIZACAO CSS

Para termos a descri¢cdo termodinamica completa, isto €, com informagbes sobre
o comportamento do potencial quimico bariénico iz e da densidade baribnica ng,
a partir da parametrizagdo CSS, devemos primeiro compreender como comporta-se
P(up). Deve-se ter em mente que P aqui se refere ao ajuste entre a EOS hadr6nica
da CET em baixas densidades e a EOS CSS para matéria de quarks em densidades
intermediarias e altas. De fato, dentro da parametrizacao CSS, foi demonstrado na
referéncia (Alford; Han; Prakash, 2013) que a presséo dos quarks F, pode ser escrita
como
Po(us) = Nug™ - B, (74)

onde a constante N possui dimensdo de energia elevada na 3 — v e a constante B
possui dimensao de pressao. Consequentemente,

1/(1+7)
Po + B> . (75)

ne(Po) = ( N

Como na parametrizacdo CSS, a relacéo entre pressédo e densidade de energia é da
forma

1
EQ(PQ) = € + %PQ s (76)

onde ¢, € uma constante, temos que o valor da constante N nao influencia nesta
relagdo. Entretanto, ao construirmos uma transicdo de fase de primeira ordem com
uma EOS hadrénica para baixas densidades que se conecta a uma EOS na forma da
Eq. (76), devemos escolher N de tal forma que a pressao seja uma fungao monoto-
namente crescente de up, a fim de garantirmos que o pulo na densidade baridnica
Anp ndo seja negativo (Alford; Han; Prakash, 2013). Pela relagdo termodindmica
ng = OP/0ug, temos que

np(pp) = (1+7)Npg (77)

e, utilizando que P = ugnp — ¢, chegamos a

eo(pp) = B+ yNug™. (78)

Logo, ao substituirmos a Eq. (75) na Eq. (78), obtemos a densidade de energia em
funcao da pressao
eo(Pg) = (1+7)B+Pg, (79)
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0 que, pela Eq. (76) implica nas seguintes igualdades 1/c¢> = v e ¢y = (1 + v)B.

Com isto, s6 nos falta determinar N. Para tanto, basta termos em mente que por
ser N uma constante, ela terd o mesmo valor para todas as pressdes e potenciais
quimicos, incluindo o ponto de transicao, ou seja, pela Eq. (74) podemos determinar
N no ponto de transi¢cao, onde P = P, € up = pup;: = ppy, 0 que resulta em

_P+B

1+y
Hpt

N (80)
lembrando que temos upn da parte hadronica, ja que a GPP nos fornece P, € e np,
logo up = (e + P)/ng.

Com o valor de N determinado, obtemos a parte partonica do potencial quimico ba-
ribnico em funcao da pressao pela Eq. (75), além de obtermos a densidade baridnica
em fung¢do do potencial quimico bariénico pela Eq. (77). Desta forma, conseguimos
obter todas as grandezas termodinamicas de interesse da parte parténica da EOS
hibrida dada pela parametrizacao CSS.

3.6 CONCLUSAO

Neste capitulo, apresentamos 0s principais conceitos pertinentes a QCD e a tran-
sicao de fase forte. Também discutimos a contru¢cdo de Maxwell, que prediz uma
transicao de fase de primeira ordem a pressao e potencial quimico constantes. Neste
cenario, mostramos a modelagem da EOS hibrida que sera utilizada nos resultados
dos préximos capitulos, com as GPPs descrevendo a fase hadrénica — que cumprem
os vinculos vindos da CET — e com a parametrizacdo CSS para a fase partdnica.
Desta forma, os principais aspectos referentes a EOS (incluindo a anomalia do traco
da QCD) de uma estrela hibrida foram discutidos.

Neste trabalho, no tocante a parte hadrénica, utilizaremos a GPP da SLy4 para a
crosta, da forma descrita na Tabela Il da referéncia (O’boyle; Markakis; Stergioulas;
Read, 2020) — implicando que p, esta vinculado — e uma GPP inspirada pela verséao
mais stiff da CET (Hebeler; Lattimer; Pethick; Schwenk, 2013) cujos parametros sao
logpy = 14,45,1log py = 14,58, log K1 = —27,22,T'y = 2,764, = 10 e I'3 = 2. Com
relacdo a SQM, os valores que devem ser inseridos na parametrizagdo CSS serao
apresentados nos respectivos capitulos de resultados.



4 ESTRELAS GEMEAS CARREGADAS SUPERMASSIVAS

Neste capitulo, apresentaremos a parte dos resultados acerca de estrelas gémeas
carregadas supermassivas, que estao contidos nas referéncias (Goncalves; Jiménez;
Lazzari, 2022a,b). Para tanto, comecaremos por definir e apresentar as estrelas gé-
meas e as categorias que as envolvem. Depois, passeremos a delinear a EOS, a fim
de apresentarmos a analise da estrutura e, finalmente, a estabilidade destes objetos.

4.1 ESTRELAS GEMEAS E O CRITERIO DE SEIDOV

No contexto das estrelas de néutrons, as “estrelas gémeas” sdo configuragées hi-
potéticas que surgem quando se consideram diferentes fases ou estados da matéria
em seu interior (Alford; Han; Prakash, 2013). Essas configuragcdes implicam em dois
ramos distintos, separados por configuracées instaveis do ponto de vista do critério
usual de estabilidade, para a relagdo entre massa e raio das estrelas de néutrons.
Esses dois ramos representam diferentes composic¢des internas, frequentemente as-
sociadas a transi¢oes de fase entre matéria hadrénica e matéria de quarks no nudcleo
desses objetos astrofisicos, ou seja, um ramo contém estrelas hadrénicas e o outro
estrelas hibridas (Christian; Zacchi; Schaffner-bielich, 2018).

Do ponto de vista microfisico, a existéncia de estrelas gémeas esta associada a
uma grande descontinuidade na densidade de energia, ou seja, a densidade de ener-
gia da matéria de quarks é muito maior que a da matéria nuclear para 0 mesmo va-
lor de pressdo, mais especificamente, pressédo de transicdo (Alford; Han; Prakash,
2013). Isto nos faz esperar uma ramificacao hibrida desconectada (no sentido do cri-
tério usual de estabilidade) da ramificacdo hadrénica, ja que a estrela hibrida torna-se
instavel assim que o nucleo de matéria de quarks aparece, pois a pressdo da maté-
ria de quarks € incapaz de contrabalancar a forca adicional para baixo proveniente
da atracédo gravitacional que a energia adicional no nucleo exerce sobre o resto da
estrela (Alford; Han; Prakash, 2013). Ao realizar uma expansdo em poténcias do ta-
manho do nucleo de matéria de quarks, pode-se mostrar que a ramificagao hibrida é
desconectada da ramificacdo de estrelas hadrénicas se Ae for maior que um valor de
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traida da referéncia (Christian; Zacchi; Schaffner-bielich, 2018).

limiar Ae.:, dado por (Seidov, 1971)

Aecrit _ 1 + §]ﬁ’
€¢ 2 2 €t

(81)

chamado por critério de Seidov. O critério de Seidov esta fundamentalmente relacio-
nado ao equilibrio hidrostatico das estrelas, tal que se Ae for maior que o valor critico
as primeiras configuracoes hibridas se tornam instaveis (no sentido usual), separando,
assim, os dois ramos.

As previsdes resultantes dependem dos valores assumidos para Ae e P, com as
solugbes de estrelas gémeas sendo geradas para algumas combinagdes desses pa-
rametros. Estudos realizados nas referéncias (Christian; Zacchi; Schaffner-bielich,
2018; Christian; Schaffner-bielich, 2021) demonstraram que a massa maxima do ramo
hibrido é determinada por A¢, enquanto a massa maxima do ramo hadrénico é influen-
ciada por P,. Além disso, esses autores classificaram as solucdes de estrelas gémeas
em quatro categorias, dependendo das massas das estrelas gémeas, definidas como:
(a) Categoria I: as massas maximas de ambos 0s ramos sdo maiores que 2 M ; (b)
Categoria ll: apenas a massa maxima do primeiro ramo é maior que 2 M ; (c) Catego-
ria Ill: a massa maxima do primeiro ramo esta na faixa de 1 < My /M, < 2, enquanto
a do segundo ramo é maior que 2 M ; e (d) Categoria IV: a massa maxima do primeiro
ramo é menor que 1 M., enquanto a do segundo ramo é maior que 2 M. Na figura 8,
esta classificacdo de estrelas gémeas esta representada esquematicamente.

Neste trabalho, consideraremos que estrelas gémeas sdo um par de estrelas de
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ramos diferentes cujas massas sao iguais, porém, com raios distintos. Definimos isto
explicitamente porque, ao lidarmos com conversdes lentas, os ramos de estrelas ha-
drénicas e hibridas podem se conectar, e as configuracdes previamente descartadas
pelo critério usual de estabilidade podem ser, de fato, estaveis.

4.2 ESTRUTURA DAS ESTRELAS GEMEAS EM VISTA DO
EVENTO GW190814

A partir da deteccédo de ondas gravitacionais do evento GW190814 (Abbott et al.,
2020) que envolve um buraco negro supermassivo e um objeto cuja massa é de apro-
ximadamente 2,6 M, especulou-se que tal sistema seja ou o buraco negro mais leve
ou a estrela de néutrons mais pesada ja detactada. A partir de tal resultado, na refe-
réncia (Christian; Schaffner-bielich, 2021), os autores apontaram que estrelas gémeas
seriam descartadas caso este objeto fosse, de fato, uma estrela de néutrons. Segundo
0s autores, estrelas gémeas nao podem atingir tais valores de massa e teriam, por-
tanto, sua existéncia descartada. Entretanto, estes autores ndo consideraram diversos
efeitos que surgem durante uma colisdo que envolve uma estrela de néutrons, entre
eles, a possibilidade de que estes objetos adquiram uma carga elétrica liquida. Nesta
secao, apresentaremos 0s nossos resultados contidos nas referéncias (Goncalves;
Jiménez; Lazzari, 2022a,b) acerca da estrutura e estabilidade das estrelas gémeas
eletricamente carregadas, a fim de sugerir uma nova possibilidade de adequar o ob-
jeto detectado no evento GW190814 como uma estrela de néutrons eletricamente
carregada sem descartar a possibilidade acerca da existéncia das estrelas gémeas.

Na nossa analise, assumiremos que a EOS hibrida é descrita da forma comentada
no capitulo anterior, ou seja, que a parte hadrénica é descrita pela SLy4 na forma
de uma GPP (O’boyle; Markakis; Stergioulas; Read, 2020), combinada com outra
GPP inspirada pelos resultados da EOS mais rigida da referéncia (Hebeler; Lattimer;
Pethick; Schwenk, 2013). Além disso, a EOS da SQM sera descrita pela parametriza-
cao CSS, tal que tomaremos a velocidade do som igual a velocidade da luz, i.e. cé =1
para alcangar a EOS mais rigida possivel. Especificamente nesta secao, trataremos a
estabilidade apenas do ponto de vista do critério usual, a fim de manter o carater dos
resultados originais e de ressaltar o impacto das conversdes lentas na proxima segao.

Na figura 9 (painel esquerdo), apresentamos as EOSs tipicas para essas quatro ca-
tegorias, com os valores de (Ae, p;) sendo dados entre parénteses em MeV fm >, Por
completude, também apresentamos, no painel direito, as previsdes resultantes para
as relacées massa-raio derivadas pela resolucao da equacao TOV para o caso neutro.
O ramo puramente hadrdnico (curva fina preta) é apresentado para fins de compara-
¢éo. No caso em que ocorre uma transi¢ao de fase, as massas maximas hadrénicas e
hibridas sdo marcadas por circulos cheios. Além disso, as linhas pontilhadas indicam
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Figura 9 — Painel Esquerdo: Equacgdes de estado para estrelas gémeas representando cada
uma das quatro categorias. Painel direito: Perfil massa-raio das estrelas gémeas eletrica-
mente neutras com os principais vinculos observacionais: GW190814 (Abbott et al., 2020),
GW170817 (Abbott et al., 2017a, 2018), PSR J0740+6620 (Fonseca et al., 2021; Miller et al.,
2021) e PSRJ0030+0451 (Miller et al., 2019; Riley et al., 2019); e tedricos (Lattimer, 2015)
descritos na figura.

as configuracdes instaveis, de acordo com o critério usual de estabilidade. Como é
evidente na figura, dois ramos separados, caracteristicos de estrelas gémeas, estédo
presentes o que significa que o critério de Seidov foi satisfeito.

No painel direito da figura 9, podemos ver que 0s nossos resultados para estrelas
gémeas eletricamente neutras concordam com as predi¢cbes da referéncia (Christian;
Schaffner-bielich, 2021), tal que as configuragdes hibridas jamais atingem o limite de
massa esperado pelo evento GW190814. Na nossa andlise, somente uma estrela
puramente hadrénica poderia atingir tal valor de massa.

Agora passamos a apresentar 0s nossos resultados acerca da estrutura das es-
trelas gémeas eletricamente carregadas para diferentes valores de «, na figura 10.
A solucdo neutra também é apresentada por completude. Iremos focar nos valores
de a > 0,25, onde esperamos um impacto maior da carga elétrica na configuracéao
estelar (Gongalves; Lazzari, 2020a,b). Como consequéncia, ndo apresentaremos os
resultados para configuracdes de estrelas gémeas classificadas como Categoria Il,
uma vez que verificamos que elas ndo apresentam uma ramificagcdo hibrida estavel
para o > 0,2. Os resultados apresentados na figura 10 demonstram que a presencga
de carga aumenta as massas das estrelas gémeas em ambos os ramos de todas as
categorias consideradas. No entanto, constatamos que as Categorias I, Il e Ill ndo
apresentam configuracbes gémeas estaveis para valores grandes de «. Especifica-
mente para a Categoria |, o ramo hibrido é instavel para o« > 0,25, mesmo quando
a massa hadrénica atinge a hipotética restricao de GW190814 no caso carregado.
Além disso, para a = 0,25, o ramo hibrido torna-se menor em comparagdo com seu
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gorias |, lll e IV, ja que a categoria |l ndo apresentou configuragées hibridas estaveis do ponto
de vista do critério usual de estabilidade.

equivalente neutro. Por outro lado, nossos resultados indicam que o ramo hibrido se
torna instavel para o > 0,8 na Categoria lll, enquanto a Categoria IV possui solucdes
estaveis de estrelas gémeas para o maior valor de o permitido (préximo a unidade),
mas que nao satisfazem nenhuma das restricdes anteriores de massa e raio.

Em geral, temos que a presenca de uma distribuicdo de carga elétrica implica
em massas e raios maiores comparados ao caso neutro. Entretanto, do ponto de
vista do critério usual de estabilidade, dependendo da quantidade de carga elétrica
as configuragdes tornam-se instaveis e o ramo hibrido deixa de estar presente. Para
0 caso onde as estrelas gémeas carregadas sao estaveis o gap entre os dois ramos
€ dependente do valor de «, que relaciona a distribuicdo de carga elétrica com a
densidade de energia, i.e. pg, = ae.

Na Tabela 1, apresentamos nossas previsées para as massas gravitacionais maxi-
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Categoria o MY [My] Rpad [km] Ryg[km] MYS[Mg]  Ruyp [km]

| 0,00 2,40 14,41 13,67 2,24 11,67
0,25 2,54 14,62 13,80 2,36 11,94
0,00 1,99 14,19 13,67 2,15 10,44
1l 0,25 2,12 14,44 13,80 2,27 10,62
0,50 2,61 15,25 14,70 2,67 11,02
0,00 0,73 13,07 10,12 2,11 9,43
\Y 0,25 0,79 13,41 10,31 2,22 9,50
0,50 1,04 14,62 11,19 2,60 9,82

Tabela 1 — Massa maxima das configuragées hadrénicas (Had) e hibridas (Hyb) com os res-
pectivos raios para cada categoria.

mas das configuracdes hadrdnicas (Had) e hibridas (Hyb), bem como os respectivos
raios para as diferentes categorias. Também incluimos o raio de estrelas de 1,4 M
para comparacado com os resultados do NICER discutidos anteriormente. Em concor-
dancia com as discussdes anteriores, as massas maximas e 0s raios aumentam para
valores maiores de «. Em particular, para as Categorias Il e IV, os ramos hibridos para
a = 0,5 atendem claramente a hipotética restricdo de massa GW190814 e sao facil-
mente ultrapassados para valores maiores de « (n&o mostrados). No entanto, a massa
maxima hadrénica da categoria IV ultrapassa apenas ligeiramente 1 M., mesmo no
caso carregado. Um aspecto interessante € que a diferenca de raio das solugdes de
estrelas gémeas para a categoria IV se torna maior que 4,5km para o > 0,5.

4.3 IMPACTOS DA CARGA ELETRICA NA ESTABILIDADE DAS ES-
TRELAS GEMEAS

Nesta secdo, analisaremos a estabilidade das estrelas gémeas carregadas através
do formalismo das oscilacdes radiais para estrelas hibridas, considerando conversdes
lentas e rapidas, como proposto em (Pereira; Flores; Lugones, 2018) e discutido em
detalhes no Capitulo 2. Desta forma, abordaremos o problema da estabilidade das
estrelas gémeas carregadas.

Comecgamos por apresentar os resultados do caso neutro (o = 0) para as quatro
categorias propostas na referéncia (Christian; Zacchi; Schaffner-bielich, 2018) e discu-
tidas na secéo 4.1, na figura 11 para conversdes rapidas (lentas) no painel esquerdo
(direito). Por conveniéncia, estamos plotando a parte real positiva da frequéncia linear,
que é simplesmente f, = wy/(27), quando w? > 0. Nossos calculos mostram que es-
trelas gémeas nas Categorias | a IV exibem diferencas quantitativas e qualitativas em
relacdo ao comportamento das frequéncias lineares do modo fundamental ao assumir
um processo de conversao rapido ou lento. Pode-se observar que, dependendo da
velocidade da transigéo, encontram-se ramos desconectados (rapidos) ou conectados
(lentos) de configuracdes estelares ultradensas eletricamente neutras. Como também
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Figura 11 — Frequéncia linear fundamental em funcao da pressao central das estrelas gémeas
neutras, considerando conversdes rapidas (painel esquerdo) e lentas (painel direito), para as
quatro categorias discutidas anteriormente.

se observa nesta figura, todas as categorias compartilham o mesmo ramo hadrdnico,
em acordo com os resultados apresentados no painel direito da figura 9.

Vale notar que a frequéncia fundamental, no caso das conversdes rapidas, € a
frequéncia do chamado modo de reagao, o que pode ser visto no fato de que as pri-
meiras configuragcdes do ramo hibrido sdo instaveis no ponto de vista do critério usual
de estabilidade. Além disso, as magnitudes das frequéncias para estrelas hibridas séo
maiores para conversdes lentas quando comparadas as rapidas, conforme esperado
a partir dos resultados obtidos na referéncia (Pereira; Flores; Lugones, 2018). Isto
se deve ao fato de que a frequéncia esta associada a energia do sistema, tal que no
caso das conversdes rapidas a matéria estd sempre catalizada e no estado de menor
energia, sendo assim, menor que a da conversao lenta.

Também se observa que, no caso de conversdes rapidas, as configuracdes de
estrelas gémeas associadas a Categoria IV se comportam de maneira bastante di-
ferente em comparacdo com as outras categorias, com a frequéncia maxima para o
ramo hibrido sendo maior do que o ramo hadronico, ou seja, max(fuag) < Max(fuyp)-
Em contraste, as demais categorias apresentam max(fuad) > max(fuyb). Observa-se
que, nas Categorias | e Il, os max(fuyp) S0 menores do que qualquer um dos outros
resultados, o que pode ser comparado a teorias modificadas da gravidade (Mendes;
Ortiz, 2018). Por outro lado, para conversdes lentas, a Unica categoria que nao satis-
faz max(fuad) < max(fuyp) s@o as configuragdes da Categoria . Em particular, quando
ocorrem conversdes lentas, até mesmo estrelas em tripletos, ou seja, trés configura-
cOes estelares que tém a mesma massa mas diferentes raios, podem ocorrer para
uma unica transicao de fase acentuada com ramos conectados.
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O impacto da carga elétrica na estabilidade de estrelas gémeas das categorias | e
Il € apresentado na figura 12, onde se encontram nossas previsdes para a = 0,25 e
0,5. Para fins de comparacéo, os resultados para o caso neutro (o« = 0) também séo
apresentados. Quando assumimos conversdes rapidas, observa-se que as Categorias
I e Il ndo exibem nenhuma configuracao estavel sob perturbagdes radiais e, por isto,
estes resultados ndo foram mostrados. Isso pode ser compreendido ao observar o
diagrama massa-raio correspondente, onde apenas um pequeno conjunto de configu-
ragdes sobrevive sob o critério M /Jp. > 0, mas que, quando submetidas a analise de
estabilidade dindmica, provam ser instaveis. Como pode ser visto na referéncia (Gon-
calves; Lazzari, 2020a), mesmo para estrelas de uma Unica fase a presenca de carga
elétrica exige a analise de perturbacdes radiais, ja4 que torna o critério usual insu-
ficiente na determinacdo da estabilidade destes objetos. Consequentemente, para
essas categorias, as configuragdes estaveis surgem apenas para conversdes lentas.
Observa-se que o principal impacto da carga elétrica estd em reduzir a magnitude
da frequéncia, ja que o comportamento da curva se mantém semelhante ao do caso
neutro, mesmo no caso de a = 0,5, 0 que representa uma quantidade significativa
de carga elétrica (da ordem de 1 x 10?°C). Assim como no caso neutro, 0S ramos
hadrdénico e hibrido ainda estdo conectados.

A presencga da carga elétrica e seu carater repulsivo acaba por gerar uma pressao
efetiva que se soma a pressao de degenerescéncia, fazendo com que o sistema su-
porte uma massa maior quanto maior for a carga elétrica presente. Mas, ao mesmo
tempo, se torna mais dificil de manter a estabilidade, j& que ao tornar as configu-
racdes mais massivas observa-se uma diminuicdo da frequéncia fundamental, resul-
tando numa janela de estabilidade menor.

Para estrelas gémeas carregadas associadas as Categorias Il e IV, verificou-se
que configuracdes estaveis estdo presentes para conversdes rapidas e lentas. Os re-
sultados sao apresentados na figura 13. De maneira geral, pode-se observar que 0
aumento da quantidade de carga elétrica (maior «) diminui a magnitude das frequén-
cias e a janela de estabilidade. Isso esta em concordancia com os resultados apre-
sentados na secao 4.2, na qual demonstramos que o aumento de « reduziu a regiao
onde OM/0p. > 0. Nesse sentido, para conversdes rapidas, algumas configuracdes
carregadas que satisfazem o critério usual de estabilidade s&o dinamicamente insta-
veis, reduzindo ainda mais a janela de estabilidade para estrelas gémeas carregadas.

4.4 CONCLUSAO

Neste capitulo, investigamos sistematicamente os efeitos das conversdes de fase
rapidas e lentas na estabilidade dindmica de estrelas gémeas neutras e eletricamente



67

CSS - Category I - Slow CSS - Category II - Slow

— a=0.00 — a=0.00
a=0.25 a=0.25

1
]
[
10! 102 103 10! 102 10°
. [MeV fm—3] . [MeV fm=3]
)2 P

Figura 12 — Frequéncia linear fundamental em fungao da presséao central para estrelas gémeas
carregadas das categorias | (painel esquerdo) e |l (painel direito). Note que as frequéncias nao
estdo na mesma escala da figura 11.

carregadas quando transi¢oes fortes de primeira ordem ocorrem entre matéria hadré-
nica e de quarks em seus nucleos. No caso neutro, nossos calculos indicam que
conversodes lentas conectam ramos inicialmente desconectados, impossibilitando a
existéncia de uma terceira familia de estrelas de néutrons, no sentido usual, mas ao
mesmo tempo favorecendo a possibilidade de estrelas gémeas, chegando até a per-
mitir estrelas trigémeas, ou seja, trés configuracdes estelares com a mesma massa e
raios distintos. Além disso, as configuracdes de estrelas gémeas em todas as cate-
gorias para conversoes rapidas mostram que suas frequéncias lineares de oscilacao
radial sdo consideravelmente menores, sendo imediatamente distinguiveis em futuras
medi¢coes de oscilagdes nado radiais, que sdo acopladas de forma néo linear as os-
cilacoes radiais nos dados de ondas gravitacionais. Por outro lado, no caso (ainda
hipotético) de carga elétrica, encontramos conclusdes semelhantes, onde encontra-
mos apenas incrementos quantitativos sem diferencas qualitativas significativas. Além
disso, observamos que a presenca de carga elétrica diminui a janela de estabilidade
das estrelas gémeas, mas aumenta suas massas e raios. Assim como no caso de
estrelas carregadas de uma unica fase (Gongalves; Lazzari, 2020a), estrelas gémeas
também apresentam um cenario em que o critério usual de estabilidade ndo € mais
suficiente, mesmo quando conversdes rapidas ocorrem.
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Figura 13 — Frequéncia linear fundamental em fungao da pressao central para valores cres-
centes de «, para as categorias Il (painéis superiores) e IV (painéis inferiores) considerando
conversoes rapidas (painéis a esquerda) e lentas (painéis a direita). Note que as frequéncias
das categorias lll e IV ndo estdo na mesma escala.



5 ANOMALIA DO TRACO DA QCD EM ESTRELAS GEMEAS

Os resultados contidos na referéncia (Jiménez; Lazzari; Gongalves, 2024) seréao
apresentados neste capitulo, onde discutiremos o comportamento da anomalia do
traco da QCD em estrelas gémeas. Comecaremos por elaborar uma descricdo da
anomalia do tragco. Aproveitaremos as definicdes no tocante a estrelas gémeas que
foram discutidas no Cap. 4. Por fim, iremos apresentar nossas predi¢cdes para 0 com-
portamento da anomalia do trago nestas estrelas e quais impactos a transicao de fase
forte tem neste cenario.

5.1 MODELAGEM DAS EOSs DAS ESTRELAS GEMEAS

A fim de modelarmos as EOSs das estrelas gémeas e analisarmos os impactos de
uma transicao de fase forte na anomalia do traco, faremos uso das GPPs e da parame-
trizacdo CSS como EOSs da fase hadrénica e parténica, respectivamente, definidas
no Cap. 3. De maneira similar aos demais capitulos desta tese, a parte hadrénica das
nossas EOSs gémeas tera a crosta descrita pela EOS SLy4 na forma de uma GPP
(como apresentado na Tabela Il da referéncia (O’boyle; Markakis; Stergioulas; Read,
2020)). Para densidades maiores que 1,1n, (sendo ny, = 0,16fm™* a densidade de
saturacao), assumimos uma GPP agnostica, que se conecta com a EOS CET mais
rigida (Lugones; Mariani; Ranea-sandoval, 2023). Para alcancar isso, nossa GPP

Categoria | €™ =¢, | " P, | Ae | ¢
I 333,08 | 607,34 | 70 | 274
Il 333,08 | 878,88 | 70 | 545
I 263,73 | 441,62 | 30 | 178
v 212,91 | 370,85 | 10 | 157 | 1
Tabela 2 — Exemplo dos parametros utilizados neste trabalho para a parametrizacao CSS.
Todos estdo em unidades de MeVfm~3, enquanto a velocidade do som esta expressa em
unidades da velocidade da luz.

— | — | —
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Figura 14 — A familia de EOSs gémeas (painel esquerdo) e o espago de parametros de Seidov
relacionado (painel direito) para estrelas gémeas das Categorias I-IV considerando conversées
rapidas. Para comparagao, também exibimos no painel esquerdo os resultados de CET (Hebe-
ler; Lattimer; Pethick; Schwenk, 2013) e pQCD (Kurkela; Romatschke; Vuorinen, 2010), bem
como a faixa de EOSs ajustada as restricoes astrofisicas (em cinza) de Annala et al. (Annala;
Gorda; Katerini; Kurkela; Nattila; Paschalidis; Vuorinen, 2022) em densidades intermediarias.
Adicionamos também a restricao da pQCD (faixa laranja) de Komoltsev-Kurkela (Komoltsev;
Kurkela, 2022) em np = 10ng. Além disso, os simbolos ‘x’ no painel direito representam os
resultados da referéncia (Gorda; Hebeler; Kurkela; Schwenk; Vuorinen, 2023).

agnostica possui os seguintes pardmetros':
loglO[p0/<g Cm73>] = 1378657 loglo Kl = _277227 Fl = 27777 F2 = 770 e 1—‘3 = 3707

onde p, representa a densidade inicial de massa, K € a primeira constante politrépica
e I'; sdo os expoentes da densidade de massa p. Para as outras duas densidades de
divisdo, usamos log;y[p1/(gecm™3)] = 14,45 e log[p2/(gecm™3)] = 14,58. Enquanto
isso, a modelagem da parte parténica tera P, na faixa de [10, 100] MeV fm~3, para a
qual calculamos Aegit — de acordo com a Eq. (81) — variando-o entre 1,1 e 10 vezes
seu valor inicial. Como estrelas gémeas requerem uma EOS rigida para a matéria
de quarks, investigamos dois valores elevados para o respectivo CQQ: 0 primeiro com
¢y = 1 e o segundo com ¢, = 0,5. Observe que ambos sdo ndo-conformes, i.e.,
cé > 1/3, sendo que o primeiro atinge o limite de causalidade.

Para fins ilustrativos, apresentamos na Tabela 2 alguns valores especificos para os
parametros necessarios para construir uma EOS CSS para estrelas gémeas e estimar
suas magnitudes. Para isso, seguimos a classificacado da referéncia (Christian; Zac-
chi; Schaffner-bielich, 2018) que define quatro tipos de estrelas gémeas, dependendo
basicamente da combinacdo das massas maximas obtidas para os ramos hadrénico
e gémeo em cada categoria, a saber:

» Categoria |: os maximos das massas hadrénica e hibrida excedem o limite de
2Mo;

'Para mais detalhes sobre esses parametros e os proximos segmentos da GPP agnostica, referimos
o leitor a Sec. IV da referéncia (O’boyle; Markakis; Stergioulas; Read, 2020).
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 Categoria ll: apenas o maximo hadrénico atinge o limite de 2 My;

+ Categoria lll: o0 maximo do ramo hadrénico esta na faixa [1,2]Mg, enquanto o
maximo do ramo hibrido excede 2 M;

 Categoria IV: 0 maximo do ramo hibrido excede o limite de 2 M., mas 0 maximo
do ramo hadrénico aparece abaixo de 1 M.

5.2 CONVERSOES RAPIDAS

Nesta secdo, apresentamos 0s nossos resultados para a anomalia do traco em
estrelas gémeas cuja estabilidade foi verificada considerando que a oscilacao radial
ocorre em um tempo menor do que o tempo de conversado entre as fases, ou seja,
estamos tratando de conversdes rapidas. Vale lembrar que este caso coincide com o
critério usual de estabilidade. Neste cenario, o equilibrio quimico € mantido em todos
os instantes e os elementos de fluido na interface trocam de identidade ao oscilar para
regides de maior/menor pressao (Pereira; Flores; Lugones, 2018). Desta forma, temos
o surgimento do chamado modo de reagéo, que é um novo modo de vibragao que
surge na andlise da estabilidade dindmica quando considera-se conversdes rapidas,
sendo crucial quando este corresponde ao modo fundamental de vibracao (Haensel;
Zdunik; Schaeffer, 1989). Como apresentado no Cap. 4, o modo de reacado é o modo
fundamental no caso das estrelas gémeas.

No painel esquerdo da figura 14, apresentamos as EOSs que utilizamos, sendo
que o ultimo ponto da EOS representa a ultima configuracéo estavel, por esta razao,
teremos um resultado diferente quando considerarmos conversdes lentas na secao
seguinte. Observe que cada categoria é representada por uma cor distinta, que sera
mantida de forma consistente ao longo deste trabalho. Comparamos nossas EOSs
com a ampla faixa cinza de EOSs de Annala et al. (Annala; Gorda; Katerini; Kurkela;
Nattila; Paschalidis; Vuorinen, 2022) (ajustadas apenas para produzir NSs com mas-
sas superiores a 2 Mg, e o limite de deformabilidade de maré do evento GW170817).
Esta faixa também inclui os limites extremos de CET e pQCD e, para nés, representa
uma EOS de referéncia para NSs, uma vez que eles explicitamente ndo consideraram
a possibilidade de uma transicdo de primeira ordem em suas interpolacdes de den-
sidade intermediaria. Além disso, no painel esquerdo da figura 14, incluimos a faixa
laranja de Komoltsev-Kurkela (Komoltsev; Kurkela, 2022). Esta regido de pressdes e
densidades de energia, em torno de 10n, pode ser consistentemente (do ponto de
vista termodindmico) e de forma bastante geral (por meio de qualquer curva suave
razoavel) ajustada para aproximar a pQCD a 40n,. Na pratica, se nossas EOSs de
estrelas gémeas passam pela faixa laranja, temos uma certa confianga de que nossas
EOSs alcangardo a pQCD em 40n,. Por outro lado, embora o estudo de Komoltsev-
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Kurkela também tenha considerado possiveis transicoes de primeira ordem, seu foco
principal foi o comportamento da EOS de NS em 10n,. No entanto, € possivel ver
claramente no painel esquerdo da figura 14 que as Categorias | e Il se situam em
densidades ainda mais altas, ou seja, cerca de 10 < ng/ny < 30, 0 que nos leva a
acreditar que o trabalho de Komoltsev-Kurkela deve ser estendido para as densida-
des extremas de estrelas gémeas nessa regido. Curiosamente, as Categorias Ill e
IV se ajustam muito bem a faixa de Annala et al. (Annala; Gorda; Katerini; Kurkela;
Nattila; Paschalidis; Vuorinen, 2022). Ja no painel direito da figura 14, apresentamos
uma comparagao entre nosso espago de parametros (satisfazendo a Eq. 81) e o da
referéncia (Gorda; Hebeler; Kurkela; Schwenk; Vuorinen, 2023), onde mostramos a
densidade de energia no ponto de transi¢ao ¢, como funcédo de Ae. Note que nossos
valores para os saltos de densidade de energia Ae na Categoria Il s&o significativa-
mente maiores do que os da referéncia (Gorda; Hebeler; Kurkela; Schwenk; Vuorinen,
2023).

Introduzimos todas as nossas EOSs de estrelas gémeas nas equagdes TOV
[Egs. (25), (29) e (30)] e as resolvemos juntamente com as equagdes de oscilagdes
radiais de Gondek [Egs. (48) e (49)], aplicando condicbes de juncao rapidas [Egs. (52)
e (56)] para obter o comportamento completo da anomalia do trago normalizada A.

Para comparagédo com todas as figuras deste capitulo, apresentamos nos painéis
a esquerda as restricdes observacionais atuais dos PSR J0740+6620 (Miller et al.,
2021), PSR J0030+0451 (Miller et al., 2019) — ambas vindas de dados do NICER —,
GW170817 (EOS espectral) (Abbott et al., 2017b) e HESS J1731-347 (Doroshenko;
Suleimanov; Puhlhofer; Santangelo, 2022). Além disso, para evitar sobrecarregar nos-
sas figuras, optamos por mostrar apenas os dados do NICER das referéncias citadas
acima em vez de também incluir os dados das referéncias (Riley et al., 2019, 2021).
Ademais, os dados do LIGO para GW170817 (Abbott et al., 2017b) sdo apresenta-
dos com base na analise de EOS espectral, em vez de usar as relacdes universais.
Vale notar que estas escolhas ndo comprometem a analise, ja que os diferentes es-
tudos apresentam resultados semelhantes, ou seja, dreas que em grande parte se
sobrepoem. Nos painéis a direita, colocamos as faixas cinza e laranja de Annala et
al.(Annala; Gorda; Katerini; Kurkela; Nattila; Paschalidis; Vuorinen, 2022) e Komoltsev-
Kurkela(Komoltsev; Kurkela, 2022), respectivamente. Observamos que as compara-
¢bes com esses dois ultimos trabalhos servem meramente como um guia, ja que eles
nao exploraram NS hibridas com transi¢cdes de fase fortes em detalhe. Além disso,
nosso espacgo de parametros ndo foi ajustado para concordar com os deles.

Nos painéis a esquerda da figura 15, estdo contidas as relacbes M—R para es-
trelas gémeas das Categorias | e Il. Em ambos os painéis, é possivel observar que
as estrelas gémeas dessas categorias satisfazem quase todas as restricdes atuais de
M-R mencionadas anteriormente, exceto a Categoria |, que respeita marginalmente
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a GW170817, mas diverge de HESS J1731-347.

Nos painéis a direita da figura 15, apresentamos o comportamento correspondente
das anomalias do traco das estrelas gémeas em funcéo de suas densidades de ener-
gia para as mesmas duas categorias. Observa-se facilmente que a maioria das confi-
guracgdes nao apenas apresentam A < 0 para uma ampla faixa de densidades na fase
QM, mas também decrescem abruptamente, atingindo rapidamente valores negativos
para as gémeas ultradensas dinamicamente estaveis (curvas continuas), enquanto as
estrelas gémeas instaveis (curvas tracejadas) apresentam A > 0. Agora, embora uma
situacao similar ocorra para A nas gémeas da Categoria Il em relacdo ao seu com-
portamento de decréscimo acentuado, A é positivo quando essas estrelas gémeas
sao dinamicamente instaveis, mas negativo para as estaveis. Nesse sentido, familias
estaveis de estrelas gémeas da Categoria |l requerem necessariamente A negativo.

Além disso, verificamos que todas as nossas configuracées gémeas da Categoria |
com c2Q = 1 na fase QM possuem A negativo no regime de alta densidade. Ao reduzir
o valor deste parametro livre para cg = 0,5, conseguimos encontrar gémeas dinamica-
mente estaveis, embora A permanecesse positivo para todas as densidades. Essas
configuragbes podem ser observadas no diagrama M—-R e no plano A = A(e) nos
painéis superiores da figura 15 e sdo representadas no ramo hibrido com menores
massas e inclinacdo menos acentuada (o que também é valido para o painel direito).
Além disso, ao contrario da Categoria |, as estrelas gémeas da Categoria Il foram
estaveis apenas para cé = 1, levando rigorosamente a anomalias do traco negativas
em altas densidades. Nesse sentido, considerando uma densidade central suficiente-
mente alta, as estrelas gémeas estaveis da Categoria Il sempre apresentaram valores
negativos de A em seus nucleos.

Nossas predi¢des para as categorias lll e IV sdo mostradas na figura 16. Encontra-
mos resultados semelhantes aos exibidos nos painéis a esquerda da figura 15 para as
relacbes M—R. Em particular, as configuragdes da categoria lll satisfazem quase to-
das as restriges atuais de M/—R mencionadas anteriormente, com excegdo de HESS
J1731-347. Por outro lado, quase todas as configuracdes da categoria |V satisfazem
todos os vinculos astrofisicos atuais. Nesse sentido, ao considerarmos o caso rapido,
a comprovacao da existéncia das estrelas gémeas apontaria para transicoes de fase
ocorrendo a pressées mais baixas compativeis com a categoria IV. Ja nos painéis a
direita da figura 16, pode-se identificar que A é sempre negativo — mesmo que margi-
nalmente — nos regimes ultradensos.

Vale a pena mencionar que em ambas essas categorias existe um conjunto muito
pequeno de estrelas gémeas instaveis. Em outras palavras, quase todas essas estre-
las gémeas em uma dada relacdo M-R sao dinamicamente estaveis contra pulsacoes
radiais. Isso ocorre basicamente porque fixamos a velocidade do som na fase de
quarks no limite da causalidade, ou seja, ¢, = 1. No entanto, se em vez disso utilizar-
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Figura 15 — Painéis a esquerda: Relacbes M—R para estrelas gémeas pertencentes as Cate-
gorias | (painel superior) e Il (painel inferior), incluindo vérias restricbes astrofisicas atuais, com
uma escala de cores ao lado direito indicando os valores correspondentes de suas anomalias
de traco. Note que circulos coloridos e preenchidos espessos (finos) indicam gémeas estaveis
(instaveis) no sentido de pulsacdes radiais. Painéis a direita: Anomalia de traco densa em
func@o da densidade de energia, A = A(e), onde incluimos restricdes provenientes da CET
(curva continua preta), Komoltsev-Kurkela (Komoltsev; Kurkela, 2022) (faixa laranja), Annala
et al. (Annala; Gorda; Katerini; Kurkela; Nattila; Paschalidis; Vuorinen, 2022) (faixa cinza) e
pQCD (Kurkela; Romatschke; Vuorinen, 2010). Além disso, as marcacdes pretas represen-
tam o ponto onde ocorre a transi¢éo de fase, cada marcagao correspondendo a uma diferente
pressao de transicao, e devem ser lidos da esquerda para a direita; por exemplo, um triangulo
a esquerda (densidades de energia baixas) sofre uma descontinuidade até que o0 mesmo trian-
gulo apareca a direita (densidades de energia mais altas), onde a fase de QM se inicia. Note
que as curvas coloridas de QM continuas (descontinuas) indicam estrelas gémeas estaveis
(instaveis).

mos c, = 0,5 em, por exemplo, estrelas gémeas da Categoria |V, encontramos uma
Unica configuracao estavel com A > 0 (ver a curva hibrida azul com menor inclinagdo
no painel inferior direito da figura 16). Nesse sentido, a robustez dos valores negativos
de A em estrelas gémeas estaveis depende fortemente dos altos valores que empre-
gamos para a velocidade do som (ao quadrado) na fase de QM, que para este trabalho
testamos no intervalo 0,5 < 02Q <1.
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Figura 16 — Legendas e vinculos iguais aos da figura 15, mas agora para as Categorias lll e
V.

COMPORTAMENTO DA ANOMALIA DO TRACO EM FUNCAO DO POTEN-
CIAL QUIMICO BARIONICO

5.2.1

A partir dos nossos resultados acima para as anomalias do trago descontinuas
e acentuadamente decrescentes em estrelas gémeas, alcangando valores negativos
consideraveis, uma questdo imediata seria entender o comportamento de A(up) a
partir do conhecimento completo de ¢(u5) € P(ug). Isso é relevante, pois poderia ser
obtido diretamente do potencial termodindmico de Landau da QCD, Q(ug) = —P(us),
de forma analoga aos resultados da LQCD em T" # 0 (Bazavov et al., 2009; Borsanyi;
Fodor; Hoelbling; Katz; Krieg; Szabo, 2014). De fato, resultados futuros para ma-
téria baridnica da LQCD (ou outras técnicas inovadoras néo perturbativas de QCD)
poderiam caracterizar de forma confiavel A em up # 0 e determinar se ela é verda-
deiramente negativa e abruptamente descontinua em torno de um possivel ponto de
transicdo de 12 ordem. Hoje, isso permanece uma questdo em aberto que poderia
descartar a existéncia de estrelas gémeas.

Pelas razdes descritas acima, é importante analisarmos as grandezas de interesse,
P, ¢, ng € A em fungdo do potencial quimico bariénico uz. Para isso, determinarmos
up € np de acordo com a Sec. 3.5.1. No painel esquerdo da figura 17, apresentamos
P(ug), mais precisamente, sua forma normalizada, P/ Psg, onde Psg = (3/47?)(up/3)*
€ a pressao de Stefan-Boltzmann. Em particular, pode-se observar que o setor de
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Figura 17 — Painel esquerdo: Comportamento das pressdes rapidas das estrelas gémeas
(normalizadas por um gas de Stefan-Boltzmann) para cada categoria em funcao do potencial
quimico bariénico. Observe a presenga das bandas hadrénica de CET e de pQCD, esta ul-
tima aparecendo em up = 2,6 GeV, correspondente a ng = 40ng, como em outros trabalhos
(veja, por exemplo, referéncia (Annala; Gorda; Katerini; Kurkela; Nattila; Paschalidis; Vuorinen,
2022)). Painel direito: Anomalias do traco denso em fungcao do potencial quimico bariénico
para as quatro categorias de estrelas gémeas.

quarks, ou seja, Py/Psg, apresenta um comportamento crescente a partir do ponto
de transicao (potencial quimico bariénico critico), atinge um maximo e, em seguida,
comega a diminuir. No entanto, nossas escolhas de c, = 0,5 e 1 ultrapassam o limite
conforme de cé = 1/3, ou, de forma equivalente, P/Psg = 1. Desta forma, os maxi-
mos mencionados anteriormente em P/Psg superam o limite conforme para a fase de
quarks em estrelas gémeas. Em particular, as estrelas gémeas das Categorias lll e IV
nao alteram de forma muito abrupta sua pressdo normalizada no ponto de transicéo.
Além disso, elas alcangam valores maximos de P/Psg ~ 0,4 £ 0,2, o que torna dificil
para essas pressoes atingirem a banda pQCD (cinza) em ug = 2,6 GeV. Por outro
lado, as estrelas gémeas das Categorias | e Il apresentam descontinuidades fortes,
com valores maximos alcangando até mesmo P/Psg ~ 1 + 0,4, mostrando, assim,
uma tendéncia favoravel em direcdo a pQCD se extrapoladas para densidades mais
altas.

No painel direito da figura 17, apresentamos o comportamento da anomalia do
traco normalizada A em fungéo do potencial quimico bariénico pz. Podemos ver que
o comportamento € decrescente até o ponto de transigdo quando ocorre uma descon-
tinuidade que tende a aumentar A. A partir dai, o comportamento monotonamente
decrescente de A continua.

Podemos reescrever a anomalia do trago a partir das Egs. (74) e (78) como

4B - 3Nyug" (5 —1/3)
3B+ Nyuy")

Aq (82)

Lembrando que, pelos resultados apresentados na Sec. 3.5.1, N e B sao quantidades
positivas por defini¢do, e, portanto, A, s6 tem o sinal positivo garantido se ¢, < 1/3.
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Logo, podemos ver, novamente, que para valores altos de cé a anomalia do trago
tende a ser negativa.

Alguns comentérios sobre a relacado dessas ultimas descobertas com os estudos
atuais da EoS de estrelas de néutrons (NS) se fazem necessarios. Em particular, abor-
dagens bayesianas (veja, por exemplo, (Annala; Gorda; Hirvonen; Komoltsev; Kurkela;
Nattila; Vuorinen, 2023; Gorda; Komoltsev; Kurkela; Mazeliauskas, 2023; Providéncia;
Malik; Albino; Ferreira, 2023)) e outros trabalhos com controle microfisico (veja, por
exemplo, a referéncia (Jakobus; Motornenko; Gomes; Steinheimer; Stoecker, 2021))
as vezes constroem suas previsées para a EoS em densidades intermediarias nédo
apenas por meio de rela¢gdes como P = P(¢), mas também no plano P/Psg Vs 5. No-
tavelmente, a maioria desses trabalhos sempre assume bandas de incerteza que sa-
tisfazem P/Psg < 1 (mesmo considerando transi¢cdes de fase) para alcangar a pQCD
em densidades altas, aumentando os valores de P/ Psg, mas, mais importante, a partir
de valores abaixo da banda pQCD. No entanto, nossos resultados do painel esquerdo
da figura 17 para estrelas gémeas das Categorias | e Il indicam que ainda seria pos-
sivel alcangar a pQCD com um P/ Psg decrescente, ou seja, a partir de valores acima
com valores maximos de [P/Psg|max td0 altos quanto 1.4. Assim, essa possibilidade
nova e intrigante poderia impor restricoes adicionais a EoS de NS em, por exemplo,
estudos bayesianos.

5.2.2 GRAUS DE LIBERDADE E O CALOR LATENTE EM ESTRELAS GEMEAS

Alguns anos atras, na referéncia (Fujimoto; Fukushima; Mclerran; Praszalowicz,
2022) apontou-se que A > 0 no interior de estrelas de néutrons devido ao aumento do
numero de graus de liberdade efetivos, N, ou seja, A ~ d(P/Psg)/dup ~ dNeg/dpp,
sendo, portanto, sempre definida positiva. Nossa perspectiva sobre A(up) com tran-
sicoes fortes € a seguinte: essas transicoes descontinuas estao intimamente ligadas
ao calor latente, Q*, por meio de

Q" = el = (Tl = 1)) o = (Thi1p = 1)) (83)
onde os simbolos M;H — . Significam “aproximacao pela direita (esquerda) ao po-
tencial quimico baridnico critico pi.” € (- -+ )5 se refere a média de ensemble do setor
de quarks (hadrénico). Pode-se inferir da Tabela 3 que esses valores de Q) sdo néo ne-
gligenciaveis nas quatro categorias de estrelas gémeas, em particular, nas Categorias
lell,onde P/Psg > 1.

Podemos normalizar Q* ao dividirmos a Eq. (83) por ;, resultando em

* ANS ANH
@ (et ) < eff> | (84)
e dpg dip /|

B He
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Category Q* v =1/c €0 N B
I 274.26 1.0 537.34 | 2.22x107* | 268.67
| 545.80 1.0 808.88 | 3.12x107* | 404.44
1] 178.38 1.0 411.62 | 1.95x10~* | 205.81
A\ 157.94 1. 360.65 | 1.84x10~* | 180.43

Tabela 3 — Lista de parametros CSS, incluindo o calor latente da Eq. (83) para um represen-
tante de cada categoria de estrelas gémeas. Eles sdo necessarios para obter up € np na
parametrizacdo CSS (Alford; Han; Prakash, 2013). Note que {Q*,ep = (1 + ) B, B} estédo em
MeV fm—3, enquanto N estd em MeV ™" fm~3, e ~ est4d em unidades do inverso do quadrado
da velocidade da luz, ou seja, adimensional neste trabalho.

onde Necff = Py/uy e Nk = Py/uy séo os graus de liberdade efetivos em cada fase,
seja esta de quarks (Q) ou hadrénica (H). Observe que, como deve satisfazer Q* > 0,
entao ngf Jdu. > AN /du., favorecendo ndo apenas o aumento dos graus de liber-
dade na fase de quarks, mas também sua velocidade na transicdo. Como para nés Q*
€ apenas um parametro livre, estamos assumindo implicitamente um grande dNe%/duc
para valores elevados de @Q* escolhidos. Isso pode ser visto no painel esquerdo da
figura 17 para as Categorias | e Il, onde as curvas quase verticais em torno do ponto
de transicdo representam o grande Q* ~ ngff/nd ~ d(P/Psg)/du., como mostrado
na Tabela 3.

Assim, as transi¢oes de primeira ordem modificam abruptamente os graus de liber-
dade no sistema por meio de um comportamento descontinuo da anomalia do traco,
Eqg. (83), exigindo um @Q* finito. Isso leva a valores negativos para A. De fato, pode-
se considerar essa observagao delicada e nao trivial como uma extensao natural do
estudo inicial feito na referéncia (Fujimoto; Fukushima; Mclerran; Praszalowicz, 2022).

Vale mencionar que, recentemente, na referéncia (Fujimoto; Fukushima; Hotoke-
zaka; Kyutoku, 2024) explorou-se transicées de primeira ordem (ligeiramente) fracas
em estrelas de néutrons com Q ~ 0, uma vez que, em ¢ ~ 700 MeV fm ™, tem-se
NI ~ N& = constante. Do ponto de vista deles, isso implica uma saturagdo dos
graus de liberdade, o que proporciona um efeito negligenciavel em A que nao pode
ser notado. Esse resultado contrasta com nossas descobertas apresentadas neste
capitulo para estrelas gémeas.

5.2.3 PERFIL RADIAL DA ANOMALIA DO TRACO

Além dos nossos resultados apresentados anteriormente, pode-se também ter in-
teresse nos valores alcancados por A no nucleo das estrelas gémeas. Para responder
a essa questao, apresentamos na figura 18 os perfis radiais das anomalias do traco
das estrelas gémeas para as mesmas quatro EOSs (uma para cada categoria) da Ta-
bela 2, considerando apenas conversoes rapidas. Em particular, optamos por exibir
apenas nossos resultados da anomalia do tragco normalizada A no interior das estre-
las gémeas de massa maxima. Essa configuracao € também a ultima com frequéncia
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Figura 18 — Perfis radiais da anomalia do trago para estrelas gémeas de massa maxima para
cada uma das configuragdes e categorias listadas na Tabela 2. Note os picos pronunciados
em raios fixos para cada categoria, caracterizando o ponto de transigdo de fase. Todas as
estrelas gémeas apresentadas aqui possuem A < 0 no seus nucleos.

fundamental positiva, ou seja, a ultima estavel. Por fim, verificamos que as anomalias
do traco de todas as estrelas gémeas, tanto para conversdes rapidas quanto lentas,
apresentam o mesmo comportamento da figura 18 que representa a estrela gémea
maximamente estavel de cada categoria.

5.2.4 COMPREENSOES FiSICAS PARA A QCD NAO PERTURBATIVA

Na referéncia (Annala; Gorda; Hirvonen; Komoltsev; Kurkela; Nattila; Vuorinen,
2023), foi postulado um novo parametro que serve como medida quantitativa de ndo-
perturbativa da conformalidade na matéria que interage fortemente, sendo definido

como
d. = /A2 + (A2, (85)

onde A’ = dA/dIne. Eles encontraram que a matéria quase conforme (na auséncia
de confinamento) aparece quando d. < 0,2.

Na figura 19, apresentamos nossa estimativa para d. para as quatro categorias
de estrelas gémeas, ao considerarmos conversdes rapidas. Ao compararmos com a
figura 1 da referéncia (Annala; Gorda; Hirvonen; Komoltsev; Kurkela; Nattila; Vuorinen,
2023), podemos extrair diversas novas caracteristicas. Em primeiro lugar, a transicao
de fase de primeira ordem, nas estrelas gémeas tende a aumentar a magnitude de
d. consideravelmente, atingindo valores proximos a unidade devido aos jumps nas
densidades de energia Ac e baribnica Ang. Estes valores altos nao aparecem na
referéncia (Annala; Gorda; Hirvonen; Komoltsev; Kurkela; Nattila; Vuorinen, 2023),
onde o valor maximo é aproximadamente 0,6 porque eles assumiram que as transi¢coes
de fase s6 poderiam ser suaves, na forma de crossovers rapidos. Em segundo lugar,
nossos valores computados para d. decrescem rapidamente ap6s a transi¢ao de fase
forte, mas, em sua maioria, ndo atingem d. = 0,2 podendo ser classificados como nao
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Figura 19 — Medida quantitativa da conformalidade através de d. = /A2 + (A’)? (Annala;
Gorda; Hirvonen; Komoltsev; Kurkela; Nattild; Vuorinen, 2023) como funcdo da densidade
baribnica normalizada pela densidade de saturagéo np/ng. Note que mantivemos o esquema
de cores das figuras anteriores. Além disso, inserimos uma linha horizontal em d. = 0.2
onde a matéria se torna conforme. Novamente, as bandas cinzas da CET e da pQCD foram
apresentadas.

conformes, com exce¢ao de um caso da categoria IV, onde cé = 0,5. Por fim, nossos
resultados sugerem que a medida da conformalidade s6 atinge 0,2 por cima, excluindo
a possibilidade da existéncia da matéria conforme a densidades intermediarias, ou
seja, que a matéria de quarks ultradensa no interior das estrelas gémeas nao seja
conforme.

Ressaltamos que os resultados da figura 19 ndo sdo os Unicos que discordam
daqueles da referéncia (Annala; Gorda; Hirvonen; Komoltsev; Kurkela; Nattila; Vuori-
nen, 2023). Outros trabalhos recentes investigaram de maneira geral, na sua maioria
utiizando métodos bayesianos, a medida da conformalidade d. discordando signifi-
cativamente com a referéncia (Annala; Gorda; Hirvonen; Komoltsev; Kurkela; Nattila;
Vuorinen, 2023). Em particular, alguns desses trabalhos [referéncias (Takatsy; Ko-
vacs; Wolf; Schaffner-bielich, 2023; Albino; Malik; Ferreira; Providéncia, 2024; Malik;
Dexheimer; Providéncia, 2024; Marquez; Malik; Pais; Menezes; Providéncia, 2024)]
apontam que d. deve ser interpretado com cuidado. Por exemplo, na referéncia (Mar-
quez; Malik; Pais; Menezes; Providéncia, 2024), utilizando o modelo extendido de
Nambu-Jona-Lasinio, os autores encontraram que d. > 0.2 com/sem a imposicao de
gue haja a conversao para pQCD em altas densidades. Infelizmente, nenhum destes
trabalhos considerou a presenca de transicdes de fase fortes como as exploradas em
nosso estudo.

5.2.5 EQUACAO DE ESTADO HADRONICA INTERMEDIARIA

Até entdo, nossa modelagem da EOS hibrida consistiu em considerarmos uma
EOS hadrénica na forma de uma GPP que concorda com os vinculos de baixas den-
sidades da CET buscando conectar-se a esse vinculo na regidao superior de pressao
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Figura 20 — Legendas e vinculos iguais aos da figura 15 mas agora utilizando a GPP de
rigidez intermediaria para todas as categorias. Note que poucas configuracoes atingem o
limite de duas massas solares para as categorias Ill e IV, enquanto apenas uma o faz para a
categoria Il. Também é importante ressaltarmos que, neste caso, todas EOSs da QM possuem
cé = 1. O comportamento decrescente de A se mantem, em geral, de acordo com a banda
apresentada em Annala et al. (2022) (Annala; Gorda; Katerini; Kurkela; Nattila; Paschalidis;
Vuorinen, 2022), com exceg¢do da curva correspondente a categoria Il, onde as configuracdes
estaveis estao fora desta banda.

a 1,1ny, ou seja, buscamos a GPP mais stiff possivel. Sabemos que as estrelas
gémeas necessitam de EOSs duras, tanto na parte hadrénica quanto na partdnica,
para serem fisicamente viaveis e atingirem o limite de duas massas solares. Portanto,
nesta sec¢ao iremos utilizar uma GPP agnoéstica que busca se assemelhar a EOS in-
termediaria de (Hebeler; Lattimer; Pethick; Schwenk, 2013),a fim de observamos o
impacto que isto gera na quantidade de solugcdes gémeas fisicamente viaveis e nas
suas propriedades astrofisicas. Nossa GPP intermediaria é caracterizada pelos se-
guintes parametros:

logyolpo/(gem™)] = 13,865, log,, K1 = —27,22, '} = 2,748, T, = 6,5 e I's = 3,25.

Descobrimos que estrelas gémeas na Categoria | ndo atingem o limite de duas
massas solares devido a falta de rigidez na EOS hadrdnica agora empregada. Por
outro lado, apresentamos na figura 20 nossas previsdes para todas as categorias res-
tantes com condigdes de jungédo de conversao rapida (onde o critério usual de esta-
bilidade, 0M/de. > 0, € vélido) para a relagdo M—R (painel esquerdo) e a anomalia
do traco normalizada em fungdo da densidade de energia (painel direito), seguindo
0 mesmo esquema de cores das figuras anteriores. Podemos notar que o compor-
tamento da anomalia do traco € semelhante ao da figura 15, sendo monotonamente
decrescente antes e depois da transig¢ao, atingindo valores negativos. Em especial,
as configuracdes da unica curva da categoria Il, apresentam estabilidade somente
quando A < 0 e fora da regido proposta na referéncia (Annala; Gorda; Katerini; Kur-
kela; Nattila; Paschalidis; Vuorinen, 2022)
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Figura 21 — Mesma legenda da figura 14, mas agora considerando conversoes lentas. Vale
notar que todas as configuracdes apresentadas aqui sao estaveis.
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5.3 CONVERSOES LENTAS

Apresentaremos, nesta se¢éo, as nossas predi¢des para o comportamento da ano-
malia do traco no interior de estrelas gémeas considerando que a velocidade da con-
versao de fase é lenta, ou seja, que os elementos de fluido na interface nao alteram
sua identidade com as oscilacdes radiais. Desta forma, a matéria no interior da es-
trela hibrida ndo é catalisada e nao esta no menor estado de energia (Pereira; Flores;
Lugones, 2018). Por conta disto, as frequéncias no caso lento sdo maiores quando
comparadas as do caso rapido, o que pdde ser visto no Cap. 4.

Comegamos por apresentar, na figura 21, as EOSs para o caso lento (painel es-
querdo) e o espaco de parametros (painel direito). Vale notar que a modelagem é a
mesma do caso rapido tanto para GPP (na sua versdo mais stiff) quanto para a pa-
rametrizagdo CSS. O que este resultado difere da figura 14 € a janela de estabilidade
das configuracdes estelares, ou seja, a ultima configuracao estavel ocorre, no caso
lento, em densidades de energia maiores em comparagdo com o caso rapido. Na
pratica, a diferenca mais relevante se da na categoria Il, onde a descontinuidade na
densidade de energia € maior e o caso lento acaba proporcionando diversas configu-
racoes estaveis mesmo quando dM/0e. < 0, abrindo assim um numero significativo
de possiveis configuragcdes estelares dinamicamente estaveis, de forma similar ao que
ocorre na referéncia (Lugones; Mariani; Ranea-sandoval, 2023). Por estas razdes, no
caso lento, o comportamento da pressao e demais grandezas termodinamicas em
funcdo do potencial quimico bariénico, além das analises sobre conformalidade, s&o
muito parecidas com as do caso rapido e preferimos ndo apresenta-las aqui a fim de
evitar a repeticao.

Na figura 22, apresentamos nossas predi¢coes para o perfil massa-raio, nos pai-
néis a esquerda, das categorias | e Il além de suas anomalias de trago, nos painéis
a direita. Primeiramente, ressaltamos que todas as configuracbes apresentadas aqui
para conversdes lentas sdo estaveis. Notamos que a principal diferenca para o caso



83

Category I — SLOW

0.2181

3.07

0.0342 0.1
0.0

—0.1

—0.1496 02
—0.3

—0.4

—0.3334 ) 3 i
8 9 10 11 12 13 14 5 16 10° 10 10

R [km] € [MeVim~3]

Category IT — SLOW 0.3104

0.0043 0.1

~0.1218 02

6 s 10 12 14 7 10 10° 100
R [km) € [MeVim3|

Figura 22 — Mesma legenda e vinculos da figura 15, mas agora para as categorias | e |l
de estrelas gémeas considerando conversoes lentas. Vale notar que todas as configuragdes
apresentadas aqui sao estaveis.

rapido, na categoria |, € que as configuragdes estelares atingem um raio minimo me-
nor, justamente por conta de que a densidade central da ultima configuracdo estavel
€ maior neste tipo de conversdo. Além disso, a unica configuracéo cuja a velocidade
do som ao quadrado era 0,5 da categoria | (curva com menor inclinacdo no painel di-
reito da figura 22) que apresentou A > 0 para todas as densidades, agora apresenta
A < 0. Por outro lado, assim como no caso rapido, as configuragdes da categoria |
nao satisfazem o vinculo do HESS J1731-347 e satisfazem apenas marginalmente o
GW170817. As configuracbes da categoria Il considerando conversoes lentas apre-
sentam janelas de estabilidade muito maiores quando comparadas ao caso rapido e
chegam a possuir raios minimos menores do que 6 km. Algumas dessas configuracdes
satisfazem todos os vinculos astrofisicos atuais de M—R, porém, muitas ndo satisfa-
zem o HESS J1731-347. Além da grande quantidade de configuracées que no caso
lento sdo dinamicamente estaveis e ndo eram no caso rapido, temos que muitas des-
sas configuragdes admitem uma velocidade do som ao quadrado de 0,5 e apresentam
A < 0.

Na figura 23, apresentamos, novamente, o peril massa-raio (painéis esquerdos)
e a anomalia do traco em funcédo da densidade de energia (painéis direitos) para as
categorias Ill e 1V, considerando conversoes lentas. Para estas duas categorias, as
mudangas sao pouco significativas, de fato, a principal diferenca para o caso rapido é
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Figura 23 — Mesma legenda e vinculos da figura 15, mas agora para as categorias Ill e IV de
estrelas gémeas considerando conversoes lentas.

gue os ramos hadrdnico e hibrido se tornam conectados e a janela de estabilidade um
pouco maior.

5.4 CONCLUSAO

Neste capitulo, analisamos o comportamento da anomalia do traco da QCD nas
estrelas gémeas e os impactos causados pela descontinuidade presente na transicdo
de fase de primeira ordem. Constatamos que a anomalia do traco tem um comporta-
mento monotonamente decrescente em ambas as fases isoladas, mas que aumenta
o seu valor imediatamente apds a transicao e que, além disso, a inclinagao da curva
tende a ser maior para uma velocidade do som ao quadrado maior, mostrando uma
correlagdo muito forte entre as duas grandezas, de acordo com o que foi apresentado
na Sec. 3.3. Concluimos, também, que a anomalia do tragco é, em geral, negativa no
regime de altas densidades no tocante a estrelas gémeas, com uma Unica excegao
para uma configuracdo com uma velocidade do som ao quadrado de 0,5 pertencente
a categoria | considerando-se conversdes rapidas, onde A > 0 para todas as densi-
dades. No caso rapido, apresentamos o comportamento da anomalia do traco e da
conformalidade em funcao do potencial quimico bariénico e da densidade baribnica,
respectivamente. Mostramos o perfil radial da anomalia do tragco para a configuragéo
mais massiva de cada uma das quatro categorias de estrelas gémeas, onde notamos
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um padrdo no qual esta anomalia é negativa no centro da estrela, mas se torna po-
sitiva ainda na fase parténica, sofrendo um decréscimo durante a transi¢éo de fase e
voltando a aumentar na fase hadrénica até atingir o valor maximo de 1/3. Observamos
que a velocidade de conversao entre as fases trouxe impactos significativos somente
para a categoria Il, onde as conversdes lentas permitiram um nimero maior de confi-
guragdes estaveis em comparagdo com o caso rapido. Porém, estas mudangas néo
trouxeram impactos significativos nas conclusdes gerais sobre a anomalia do traco e
0 seu comportamento nestes objetos.

Espera-se que, nos préximos anos, seja solucionado o problema do sinal que im-
pede os calculos da QCD na rede no regime de altas densidades e baixas tempera-
turas. Desta forma, sera possivel determinar com maior precisdo qual € o comporta-
mento da anomalia do trago neste regime. Por consequéncia, serd possivel estabe-
lecer se ocorre uma transicao de fase forte no interior das estrelas de néutrons e, se
ocorrer, determinar-se-a o tipo da transicao e os estados da matéria presentes. Por
outro lado, observacgdes astrofisicas fornecerdao dados cada vez mais precisos sobre
as caracteristicas das estrelas de néutrons, permitindo uma melhor compreenséo da
EOS e da anomalia do traco nesses objetos.



6 ESTRELAS HiBRIDAS COM TRANSICOES SEQUENCIAIS

Neste capitulo, abordaremos a estabilidade das estrelas hibridas com transigdes
de fase sequenciais da QCD, considerando que cada uma das transi¢coes é de pri-
meira ordem como descrito no Capitulo 3. Desta forma, a estrela sera dividida em trés
partes: uma crosta hadrénica, um nucleo externo de matéria de quarks na fase 2SC
e um interno na fase CFL, consequentemente, havera duas interfaces separando os
diferentes estados da matéria (Alford; Sedrakian, 2017). Aqui ndo sera considerada
a presenca de carga elétrica, ou seja, estaremos tratando apenas de estrelas hibri-
das eletricamente neutras. Estes resultados estdo contidos na referéncia (Goncalves;
Lazzari, 2022).

6.1 RESULTADOS

Do ponto de vista do critério usual de estabilidade, as transicées de fase sequen-
ciais podem gerar dois ramos de estrelas hibridas, desconectados do ramo hadrénico
e entre si (Alford; Sedrakian, 2017), configurando as chamadas estrelas trigémeas.
Entretanto, a analise de diferentes velocidades de converséo e, em especial, de dife-
rentes combinagdes de velocidades de conversdo — uma para cada interface — implica
em janelas de estabilidade completamente diferentes do critério usual, bastando que
apenas uma das conversdes seja lenta. Em outras palavras, somente 0 caso em que
a conversao seja mais rapida que as ocilagbes em ambas as interfaces nos leva a um
resultado equivalente aquele obtido através do critério usual de estabilidade.

A modelagem da EOS segue as referéncias (Alford; Sedrakian, 2017; Han; Stei-
ner, 2019; Rodriguez; Ranea-sandoval; Mariani; Orsaria; Malfatti; Guilera, 2021), com
a principal diferenga sendo a escolha dos parametros livres. Neste trabalho, optamos
como parametros livres as pressdes de transicdo P; (sendo i = 1,2), as desconti-
nuidades na densidade de energia Ae¢; e as velocidades do som ao quadrado das
fases de quarks c3g. € cir. Os resultados obtidos na referéncia(Alford; Han; Pra-
kash, 2013; Alford; Sedrakian, 2017) indicam que P,; determina a massa maxima do
ramo hadrdnico, enquanto P, determina a massa maxima do primeiro ramo hibrido.
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EOS Ptl AEl C%SC Ptg AEQ C(QJFL
I 10 100 0,33 80 20 0,5

Il 20 110 90 25
I 25 80 500 600
v 40 130 180 700
Vv 50 110 150 800
VI 60 130 0,2 100 500 0,33
VI 300 280 250
VI 800 600 400

Tabela 4 — Informacgdes acerca das EOSs hibridas. As pressdes de transicao e dencontinui-
dades na densidade de energia estdo em MeV fm—3.

A descontinuidade na densidade de energia define a massa maxima das respectivas
configuracdes hibridas. Daqui em diante, assumiremos que a primeira (segunda) tran-
sicao de fase corresponde a transi¢do nuclear-2SC (2SC-CFL). Como se espera que
a fase CFL seja caracterizada por uma EOS mais rigida do que a fase 2SC(Alford;
Sedrakian, 2017), também supomos que cir > cigc. ENtdo, a causalidade requer
c&r. < 1. Para estimar o impacto da velocidade do som em nossa andlise, escolhemos
dois conjuntos conservadores de valores. O primeiro baseia-se em modelos fenome-
noldgicos, onde o quadrado da velocidade do som na EOS da matéria de quarks tende
ao limite conforme (1/3). Para isso, fixamos c3gc = 0,2 € ¢ = 0,33. Para o segundo
conjunto, exploramos a possibilidade de que a matéria de quarks seja mais rigida do
que sugerido pelos modelos atuais, e assumimos que c3sc = 0,33 € &g = 0,5. Os
demais parametros foram avaliados nos seguintes intervalos (todos em MeV fm—3):

10 < Py <60, 80< P <600, 80<Ae <800, 20< Aey; <800.

Dessa forma, calculamos mais de 4000 EOSs, mantendo apenas aquelas que pro-
duzem configuragdes estelares que ultrapassam o limite de duas massas solares. De
todas as EOSs validas, selecionamos oito representativas que estao dispostas no pai-
nel esquerdo da figura 24, com os parametros associados fornecidos na Tab. 4. Os
diferentes modelos sao caracterizados por valores distintos das pressdes de transicao.
No painel direito da figura 24, apresentamos a massa gravitacional como fungéo da
pressao central, onde é possivel analisar as regides que satisfazem o critério usual de
estabilidade 0M/0p. > 0. Em particular, os modelos I, Il e Ill correspondem a uma
primeira presséo de transicdo pequena (< 25 MeVfm ). Ao contrario dos dois primei-
ros, o modelo Il apresenta um valor alto de P, e Aes. Em contraste, do modelo IV ao
VI, a primeira pressao de transicao é alta. Conforme mostrado no painel direito da
figura 24, para os modelos VI, VIl e VIII, o ramo hadrénico ja atinge o limite de duas
massas solares, o que permite que a matéria de quarks seja caracterizada por valores
menores da velocidade do som.
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Figura 24 — Painel esquerdo: Oito EOSs hibridas com transicdes sequenciais representativas,
cujas propriedades estdo listadas na Tab. 4. Painel direito: Massa em funcao da pressao
central para cada uma das EOSs.

Passamos a apresentar os nossas predigcdes acerca da estabilidade das estrelas
hibridas. Neste contexto, também apresentaremos as configuracées que podem ser
analisadas por meio do critério usual de estabilidade, o qual considera que ambas
as conversdes sao rapidas e serdao denotadas por rapida-rapida (rr) daqui em diante.
Conversoes lentas podem ocorrer em uma ou ambas as transicdes de fase. Quando
uma conversao lenta esta presente em apenas uma das transicdes de fase dentro da
estrela, consideraremos as combinacgdes lenta-rapida (sr) e rapida-lenta (rs), que de-
notam a velocidade de conversao da transicdo da matéria nuclear para a matéria de
quarks e da transicao de 2SC para CFL, respectivamente. Nesse sentido, considera-
mos uma sequéncia de transicoes da superficie para o nucleo da estrela. Finalmente,
investigaremos também o caso em que ambas as transi¢des de fase sao lentas, e as
previsdes serdo denotadas por lenta-lenta (ss). Como apontado nos capituos anteri-
ores, no cenario lento, a estabilidade dindmica nao coincide com a condicao classica
oM /op. > 0, ao contrario das rapidas. Considerando transi¢des lentas, as configu-
racoes que sdo estaveis mas apresentam uma derivada negativa da massa serdo
chamadas de lentamente estaveis. Se forem tanto rapidamente quanto lentamente
estaveis, serdao denominadas totalmente estaveis.

Comegamos por investigar a autofrequéncia fundamental de estrelas hibridas para
alguns modelos considerando diferentes combinacdes de velocidades de transicao.
Na figura 25, apresentamos a autofrequéncia fundamental em funcao da pressao cen-
tral para as EOS selecionadas. Os labels ‘r' e ‘s’ representam transi¢coes rapidas e
lentas, respectivamente. Os resultados para as EOS | e Il apresentam uma clara si-
milaridade, ja que em ambos 0s casos a primeira transicdo é baixa, e a diferenca
entre P, e P;; nao é muito grande. Observa-se que ambos os modelos apresentam
muitas configuracdes que sao totalmente estaveis. No entanto, quando uma das velo-
cidades de conversao é lenta, temos configuracdes além da massa maxima que séao
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lentamente estaveis. Isso ocorre porque as perturbacdes lagrangianas sao alteradas
e levam a frequéncias mais altas no cenario lento, 0 que acaba empurrando a ultima
configuracdo estavel para pressdes centrais maiores, mesmo se uma das conversdes
for rapida. Para o modelo lll, constatamos que as configuracdes estaveis ndo atingem
pressdes centrais suficientemente altas para a ocorréncia da segunda transicdo de
fase, mesmo no caso ‘ss’. Para os modelos IV e V, a diferenca entre as pressdes de
transicdo nao é muito grande, no entanto, Ae, é consideravelmente grande. Conse-
guentemente, o segundo ramo hibrido tem uma derivada de massa negativa, como
pode ser observado no painel direito da figura 24. Isso implica que apenas o pri-
meiro ramo hibrido é totalmente estavel. No entanto, se a segunda transicao de fase
tiver uma conversao lenta, muitas configuracées lentamente estaveis ocorrem além
da massa maxima. Esses modelos sugerem que, se a segunda transicdo de fase
for lenta, muitas configuragdes com pressdes centrais (densidades) muito altas séo
lentamente estaveis.

As previsdes para o perfil massa-raio de uma estrela hibrida com duas transigdes
de fase sequenciais sdo apresentadas na figura 26 considerando diferentes combina-
cOes para a velocidade de conversao das transicées. As linhas sélidas indicam con-
figuracdes estaveis, ou seja, configuracdes que possuem uma frequéncia fundamen-
tal real, conforme apresentado na figura 25. Inicialmente, vamos considerar o caso
rapido-rapido apresentado no painel superior esquerdo da figura 26. Como esperado,
nesse caso, as configuragdes que sdo estaveis rapidamente satisfazem oM /0p. > 0 e
sdo chamadas de totalmente estaveis. Todos os modelos até o modelo VI apresentam
tais configuracées. Como pode ser claramente observado, o aumento de P leva a
regides de estabilidade menores no cenario rapido-rapido.

No painel superior direito, apresentamos nossas previsées considerando que a
transicdo da matéria nuclear para a matéria de quarks é rapida, mas a transicdo da
fase 2SC para CFL é lenta. Este resultado € muito semelhante ao caso anterior, onde
ambas as transicdes de fase foram rapidas. A principal diferenca € que um segundo
ramo hibrido aparece nos modelos IV e V. Como a segunda transigéo de fase € lenta,
este novo ramo hibrido apresenta 0M /0p. > 0 e é lentamente-estavel.

Considerando que a transicao de fase da matéria hadrénica para 2SC é lenta, mas
a transicéo da fase 2SC para a CFL é rapida, obtemos os resultados apresentados
no painel inferior esquerdo. Neste caso, todos os modelos apresentam configuracoes
estaveis, mesmo aqueles que nao apareceram antes (modelos VIl e VIIl). Ao mesmo
tempo, o segundo ramo hibrido dos modelos IV e V ja n&do é estavel, uma vez que a
segunda transicdo agora é rapida.

Finalmente, no painel inferior direito, assumimos que ambas as transi¢coes sao len-
tas. Neste caso, muitas regides onde oM /0p. > 0 s&o lentamente estaveis. De fato,
todas as configuragdes hibridas para as EOSs VIl e VIII ttm uma derivada de massa
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Figura 25 — Frequéncias lineares fundamentais em fungao da pressao central para todas as
EOSs representativas e diferentes combinagdes de velocidades de conversao.

negativa, mas sao lentamente estaveis em ambas as transicdes de fase. Em par-
ticular, as configuracdes que satisfazem todas as restricbes atuais de massa e raio
estdo presentes. Além disso, as configuracdes obtidas das EOSs V, VI e VIl sao to-
talmente estaveis até a segunda transicdo de fase e se tornam apenas lentamente
estaveis apdés a massa maxima. Como foi apresentado na referéncia (Lugones; Ma-
riani; Ranea-sandoval, 2023), o cenario lento abre o espago de parametros para a
matéria de quarks, e muitas configuragdes anteriormente consideradas instaveis sao
agora possiveis. Como mostramos, isso também ocorre quando duas transicées de
fase estédo presentes dentro da estrela.
Nota-se que estrelas onde os dois ramos hibridos sdo desconectados entre si e do
ramo hadrénico (pelo critério usual de estabilidade), que sdo chamadas de estrelas
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Figura 26 — Perfil massa-raio das estrelas hibridas com transigées sequenciais e respectivas
janelas de estabilidade, considerando diferentes velocidades de conversao. As linhas pontilha-
das representam as configuragdes w3 < 0 na analise da respectiva velocidade de conversao.

trigémeas (Alford; Sedrakian, 2017), ndo surgem aqui. Isto se deve ao fato de que a
ocorréncia destes objetos esta associada a velocidades do som extremamente altas
(préximas da unidade) que nao foram levadas em consideragédo neste trabalho.

6.2 CONCLUSAO

Neste capitulo, apresentamos as principais implicacées das transicoes de fase de
primeira ordem sequenciais da QCD na estabilidade dindmica das estrelas hibridas.
Mostramos que, para valores baixos da pressao da primeira transicdo de fase (de ma-
téria nuclear para matéria de quarks 2SC), existem muitos modelos absolutamente
estaveis que satisfazem as atuais restricoes de massa e raio. Nesse caso, a transicao
de fase de 2SC para CFL s6 provoca grandes mudancgas nas propriedades da estrela
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se 0 salto na densidade de energia for suficientemente alto. Para valores pequenos de
Ae,, as configuracdes hibridas com uma ou duas transi¢cdes de fase sdo muito seme-
Ihantes e praticamente indistinguiveis na relacdo massa-raio. No entanto, uma anélise
dos modos-f das estrelas hibridas pode fornecer evidéncias substanciais para transi-
cOes de fase sequenciais, algo que pode ser comprovado em experimentos futuros.
Nesse sentido, dados astrofisicos futuros podem fornecer informacdes Uteis sobre as
taxas de conversao caracteristicas de matéria hadrénica para matéria de quarks e en-
tre suas diferentes fases. Por outro lado, se a pressao de transi¢cdo da matéria nuclear
para a de quarks for alta, os Unicos sistemas que podem existir na natureza sao os
lentamente estaveis.



7 CONSIDERAGOES FINAIS

Neste estudo, abordamos os conceitos fundamentais necessarios para a analise
da estrutura e estabilidade dindmica de estrelas compactas com e sem carga elé-
trica, dentro do ambito da teoria da Relatividade Geral. Focamos na compreensao
da descricao de uma estrela de néutrons, considerando também as propriedades ob-
servacionais cruciais dos pulsares, como massa e raio, que vem acumulando novos
resultados nos ultimos anos em missées como o NICER, por exemplo. Essas proprie-
dades impdem limites importantes na equacao de estado que modela a matéria dentro
desses objetos celestes. Em especial, consideramos como validas apenas as equa-
cOes de estado que permitem familias de estrelas cuja massa maxima ultrapassa o
valor de duas massas solares. Destacamos que as estrelas de néutrons representam
um conjunto diverso de objetos tedricos usados para descrever 0s pulsares, e assim,
exploramos suas diversas faces. Além disso, examinamos as equacdes relativisticas
gue definem as caracteristicas de uma estrela de néutrons que possui carga elétrica
liquida e que pode ser facilmente simplificada para o caso neutro.

Dentro das varias descri¢cdoes possiveis das estrelas de néutrons, focamos no es-
tudo das estrelas hibridas, i.e. estrelas que possuem um nucleo formado pela matéria
estranha de quarks envolto por uma camada hadrénica que se estende até a superficie
da estrela. Em especial, assumimos que a transi¢cao de fase presente nestes objetos
€ de primeira ordem e caracterizada pela construcao de Maxwell. Desta forma, a ana-
lise da estabilidade destes corpos celestes deve ser feita através do formalismo das
oscilacdes radiais, sobretudo, levando-se em conta as condi¢cdes de contorno extras
que surgem na interface que separa os estados da matéria. Tais condicdes sao con-
sequéncia direta da falta de informacdes acerca da velocidade de conversao entre as
fases.

Sendo assim, assume-se que esta conversdo € instantanea, ou seja, muito mais
rapida que o tempo de oscilacdo, ou ainda, que a conversao € muito mais lenta do que
a oscilagao, o que nédo altera a natureza dos elementos de fluido na interface. No pri-
meiro caso, chamado de caso rapido, temos que a matéria esta em equilibrio quimico
em todos os instantes, implicando que, para estrelas hibridas neutras, o critério usual
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de estabilidade permanece valido. Isto ndo ocorre quando as conversdes sao lentas,
o que amplia significativamente a janela de estabildiade destes objetos.

Uma classe especial de estrelas hibridas, cuja equacao de estado é formulada pela
construcdo de Maxwell, sdo as chamadas estrelas gémeas, definidas como estrelas
de mesma massa, porém, com raios distintos. Esta classe surge quando o critério de
Seidov é satisfeito, para valores altos da descontinuidade na densidade de energia.
No tocante a este tipo de estrela, avaliamos a estrutura e estabilidade destes objetos
nos casos neutro e carregado. Mostramos que a carga elétrica gera grande impacto
na sua estrutura, e que elas ndo podem ser diretamente excluidas por observacoes
de pulsares com massas superiores a 2,5 massas solares (Gongalves; Jiménez; Laz-
zari, 2022a). Além disso, provamos que o critério usual de estabilidade € insuficiente
na determinacéo da estabilidade destes objetos, até mesmo para conversdes rapidas,
visto que a carga elétrica tende a diminuir a magnitude das suas frequéncias funda-
mentais e as suas janelas de estabilidade (Goncalves; Jiménez; Lazzari, 2022b). Para
0 caso das conversdes lentas, os ramos hadrdnico e hibrido se conectam, permitindo
a existéncia de estrelas trigémeas para uma unica transicdo de fase. Neste cena-
rio, as frequéncias sao consideravelmente maiores quando comparadas ao caso de
conversoes rapidas, o que aumenta significativamente a janela de estabilidade.

Ainda no tocante a estrelas gémeas, mas agora na auséncia de carga elétrica, ana-
lisamos o comportamento da anomalia do traco nestes objetos neutros com elevada
descontinuidade na densidade de energia (Jiménez; Lazzari; Gongalves, 2024). Esta
descontinuidade impacta diretamente na anomalia do traco, tendendo a aumenta-la
no centro da estrela para as configuracdes hibridas cuja presséo central esta proxima
a pressao de transicdo. Porém, observamos que a anomalia do tragco mantém um
comportamento monotonamente decrescente nas fases isoladas e que — com exce-
cao de uma unica configuracao da categoria | no caso de conversdes de fase rapidas
— se torna negativa no regime de densidades elevadas. De fato, ao considerarmos
conversoes lentas, todas as configuracdes ultradensas apresentaram uma anomalia
negativa. Mostramos ainda que a anomalia do trago é negativa no centro das configu-
racOes estelares mais massivas de cada categoria e que decresce ao chegarmos na
fase hadrdnica, voltando a crescer até atingir o valor maximo de 1/3. Também apresen-
tamos, no caso rapido, o comportamento da anomalia do trago e da conformalidade
em funcao do potencial quimico baridénico e da densidade bariénica, respectivamente,
além de modelarmos as estrelas gémeas com uma equacao de estado hadrénica mais
soft a fim de avaliarmos este impacto na anomalia do traco.

No cenario de estrelas hibridas neutras com transi¢cdes de fase sequenciais, explo-
ramos os resultados contidos na referéncia (Gongalves; Lazzari, 2022), onde avalia-se
a possibilidade de duas fases de matéria de quarks distintas estarem presentes nes-
tas estrelas. Neste caso, a estrela possui duas interfaces onde as conversdes entres
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as fases podem ocorrer a diferentes velocidades na presenca de oscilagdes, impac-
tando diretamente na estabilidade destes objetos. Mostramos, como era esperado,
que o caso onde as conversdes sao mais rapidas que as oscilagdes nas duas inter-
faces, coincide com a janela de estabilidade fornecida pelo critério usual. Entretanto,
os demais casos, onde conversoes lentas estao presentes, trouxeram resultados néao
triviais. Em especial, quando ambas as conversdes eram lentas, a janela de estabi-
lidade foi ampliada drasticamente, permitindo a existéncia de diversas configuracoes
gue satisfazem os principais vinculos astrofisicos (no que diz respeito ao perfil massa-
raio) para parametros conservadores na descricdo da matéria de quarks, i.e. como a
velocidade do som no limite conforme.

Gostariamos de ressaltar que a existéncia de estrelas hibridas € um tema em
aberto, visto que outras possibilidades sdo capazes de descrever os dados astrofi-
sicos atuais. Assumindo a sua existéncia, sua prépria modelagem é incerta, ja que
a transicao de fase da QCD no regime de altas densidades ainda precisa de desen-
volvimentos consideraveis. Desta forma, as possbilidades de que esta transicao seja
de primeira ordem ou na forma de um crossover, permanecem abertas. Dentro das
transicdes de primeira ordem, discute-se ainda se a conservacao da carga elétrica se
da local ou globalmente, dependendo da tensao superficial da interface que separa
os estados da matéria. Neste cenario desafiador, esperamos ter contribuido para o
desenvolvimento do estudo acerca da estabilidade das estrelas hibridas e, particular-
mente, das estrelas gémeas, onde analisamos outro tema hipotético: a presenca de
carga elétrica.

Por fim, esperamos que, num futuro proximo, as observacdes astrofisicas sejam
capazes de delimitar ainda mais as propriedades das estrelas de néutrons, como sua
massa, raio e deformabilidade de maré que, por suas vezes, gerarao vinculos mais
restritos a EOS e ao verdadeiro estado fundamental da matéria que interage forte-
mente. Também, muitos experimentos, tanto em ambientes terrestres quanto no es-
paco, estdo previstos para a préxima década. Além disso, se o problema de sinal da
QCD na rede em altas densidades for solucionado, teremos um grande avango no co-
nhecimento do estado da matéria que compde esses objetos, podendo limitar ainda
mais a EOS e a anomalia do trago. Isso torna o periodo atual um momento excelente
para o estudo da astrofisica de objetos compactos.
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