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Resumo

A presente dissertacao apresenta um estudo detalhado sobre o efeito da matéria escura nas
propriedades e estabilidade de estrelas hibridas. Para tal, optou-se por uma abordagem
onde se mistura a contribuicao de matéria escura tanto na matéria hadronica quanto na
matéria de quarks, assumindo que a interacao ocorra por meio da troca de um bdson de
Higgs. Para a construgao de uma equacao de estado hibrida, optou-se pela prescri¢ao de
Maxwell, onde o potencial quimico e a pressao se mantém continuos na interface entre
as duas fases, resultando em uma transicao de fase de primeira ordem. Para a matéria
hadroénica, foi utilizado o conjunto de parametros NL3*, enquanto que para a matéria de
quarks, o modelo de Nambu-Jona-Lasinio (SU3) com acoplamento vetorial. Os resultados
apontam que variacoes do momento de Fermi e da massa da matéria escura alteram
os parametros da transicao de fase, afetando sensivelmente as curvas no diagrama de
massa-raio e, consequentemente, o parametro de deformabilidade. A estabilidade das
configuragoes, outro aspecto abordado no trabalho por meio do calculo das frequéncias de
oscilagao radial, mostrou que o aumento dos parametros relativos a matéria escura inibe o
surgimento de familias de estrelas hibridas estaveis apds a massa maxima, diminuindo os
valores de massa em cada configuragao, afastando as curvas das regioes observaveis. Em
contrapartida, a interagao com a matéria escura favorece o aumento do nicleo de quarks
em cada configuracao e, consequentemente, o surgimento de estrelas hibridas na regiao

observével relativa ao evento GW170817.



Abstract

This dissertation presents a detailed study on the effect of dark matter on the pro-
perties and stability of hybrid stars. To this end, an approach was adopted in which
dark matter is mixed both with hadronic matter and with quark matter, assuming that
the interaction occurs through the exchange of a Higgs boson. For the construction of a
hybrid equation of state, the Maxwell prescription was chosen, in which the chemical po-
tential and pressure remain continuous at the interface between the two phases, resulting
in a first-order phase transition. For hadronic matter, the NL3* parameter set was used,
while for quark matter, the Nambu-Jona-Lasinio (SU3) model with vector coupling was
adopted. The results indicate that variations in the Fermi momentum and mass of dark
matter modify the parameters of the phase transition, significantly affecting the curves in
the mass—radius diagram and, consequently, the deformability parameter. The stability of
the configurations, another aspect addressed in this work through the calculation of radial
oscillation frequencies, showed that increasing the parameters related to dark matter sup-
presses the appearance of stable hybrid star families beyond the maximum mass, reducing
the mass values in each configuration and shifting the curves away from the observable
regions. On the other hand, the interaction with dark matter favors the increase of the
quark core in each configuration and, consequently, the emergence of hybrid stars in the
observable region associated with the GW170817 event.
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1 Introducao

A fisica tedrica da matéria densa é um ramo que ainda carece de uma teoria que faca
uma descri¢cao realmente precisa sobre o comportamento da matéria em altas densidades.
Apesar da teoria quantica de campos, juntamente com a Cromodinamica Quantica (QCD),
fornecer informagoes precisas sobre os constituintes mais fundamentais da matéria e suas
interacoes, o regime de altas densidades ainda permanece incégnito. Uma alternativa para
investigar as interacoes entre particulas nesse regime extremo encontra-se na observacao
e estudo de estrelas de néutrons, pois estao entre os objetos mais densos conhecidos
no Universo, o que os torna verdadeiros laboratérios naturais para o entendimento da

dinamica da matéria nestes regimes.

O estudo da evolucao estelar é fundamental para compreender a origem das estrelas de
néutrons. Essas estrelas pertencem a classe dos objetos astrofisicos compactos, juntamente
com as anas brancas e os buracos negros, os quais representam os estagios finais da vida de
uma estrela. A Figura 1.1, apresenta um diagrama esquematico que ilustra os diferentes
caminhos evolutivos das estrelas em funcao de suas massas e o modo como essas trajetorias

determinam seus destinos ao longo do tempo.

A massa da estrela inicial desempenha um papel determinante na definicao do objeto
remanescente apos o colapso. Em particular, as estrelas de néutrons se formam como
remanescentes do colapso gravitacional de estrelas de sequéncia principal com massas
superiores a 8 M! (HIGGINS; VINK, 2019; CERDA-DURAN; ELIAS-ROSA, 2018). O nasci-
mento de uma estrela ocorre em regioes densas de géas e poeira conhecidas como nuvens
moleculares, onde a acao da forga gravitacional provoca o colapso do material, formando
a protoestrela. Para que essa protoestrela atinja temperaturas suficientes para iniciar as

reacoes nucleares, sua massa deve ser superior a 0,08 M (MACIEL, 1999).

1Onde M, = 1,98.10 30 kg é a massa do Sol.
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FIGURA 1.1 — Tlustragao da evolugao das estrelas de acordo com sua massa em relagdo ao tempo (OB-
SERVATORY, 2005).

Dependendo de sua massa, a temperatura central da protoestrela pode alcancar cerca
de 10" K, permitindo o inicio dos processos de fusao nuclear. Inicialmente, temos a
cadeia préton-préton, que consiste em dois niicleos de hidrogénio (H) se combinando
para formar deutério (*H), liberando pésitrons e neutrinos. Em seguida, o deutério funde-
se com outro préton, originando hélio-3 (3He). Por fim, dois ntcleos de hélio-3 colidem,
produzindo hélio-4 (*He) e liberando dois prétons, processo que marca o inicio efetivo da
fusao termonuclear, como mostra a Fig. (1.2 (KIPPENHAHN et al., 2012)). Nesse ponto, a
estrela nasce e entra na sequéncia principal, fase em que converte hidrogénio em hélio em

seu nucleo e que representa a maior parte de sua vida estelar (GLENDENNING, 1997).



CAPITULO 1. INTRODUCAO

16

\/

L
JH

\/

*H
|

H() (WH
~

y

JH\GA

\/
|

~DH
~

H() (WH
<

1H)
\

/
l Y

=

| N

1HJ

) Préton “He V
Q Néutron

Positron

J'H

Radiagio gama Y
Neutrino V

FIGURA 1.2 — Diagrama que ilustra o processo de fusio de hidrogénio (H) até a formagao do hélio (*He)
(HOSTI, 2021).

Apoés o esgotamento do hidrogénio no niticleo, a estrela inicia a fase seguinte de fu-
sao nuclear, a queima do hélio (KIPPENHAHN et al., 2012). A medida que o nucleo se
torna mais quente e denso, a energia produzida é transportada para as camadas exter-
nas principalmente por radiacao e conveccao. A fusao do hélio, que requer temperaturas
substancialmente mais elevadas, leva a formacao de um ntcleo de carbono, essa etapa é
relativamente breve na escala evolutiva estelar, durando apenas algumas centenas de anos.
Com o término da fusao do hélio, os estagios subsequentes ocorrem de forma ainda mais
rapida, com a queima do carbono e do silicio (KIPPENHAHN et al., 2012; CLAYTON, 1968).
O encerramento dos processos de fusao no niicleo marca o fim da fase luminosa da estrela e,
em estrelas mais massivas, a cadeia de fusao termina na producao de ferro, elemento cuja

formagao depende diretamente da massa da estrela progenitora (GLENDENNING, 1997).

Nas estrelas massivas, a evolugao ocorre de forma muito mais rapida. A medida que
o nucleo se aquece intensamente, a estrela se expande, transformando-se em uma super-
gigante vermelha. No estdgio final de sua vida, o nticleo é composto predominantemente
por ferro, elemento que nao libera energia por fusao, além do fato do isétopo *°Fe ser ex-
tremamente instdavel (CLAYTON, 1968). Nesse ponto, a estrela mantém o equilibrio apenas

gracas a pressao de degenerescéncia dos elétrons, que se opoe ao colapso gravitacional.
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Entretanto, esse suporte tem um limite: quando a massa do nicleo ultrapassa o limite de
Chandrasekhar, aproximadamente 1,4 My, a pressao de degenerescéncia torna-se insufici-
ente para conter a gravidade, levando ao colapso catastréfico do nicleo (GLENDENNING,
1997).

H& uma estimativa de que existam algumas centenas de milhoes de estrelas de neu-
trons na Via Lactea, das quais cerca de 2500 correspondem a pulsares ativos observados
(BECKER; TRUMPER, 1997), no entanto ha estimativas tedricas, nas quais o ntimero to-
tal de pulsares ativos na galdxia seriam da ordem de ~ 10° (FAUCHER-GIGUERE; KASPI,
2006). O numero de objetos observados cresce continuamente, impulsionado pelos avan-
¢os instrumentais e pelo trabalho de grandes colaboracgoes cientificas que atualizam suas
bases de dados de forma continua e diaria. Entre elas, destaca-se o Neutron Star Interior
Composition Explorer (NICER), Fig. (1.3), instalado na Estagao Espacial Internacional,
que capta radiacao na faixa de frequéncia de raio-x e cujo objetivo principal é estudar a

estrutura interna desta classe de estrelas.

FIGURA 1.3 — Imagem do NICER obtida em 8 de junho de 2018 (KAZMIERCZAK, 2024).

Estrelas de néutrons emitem ondas gravitacionais por diferentes dinamicas. Mais re-
centemente o par de detectores de ondas gravitacionais norte-americano, Laser Interfe-
rometer Gravitational-Wave Observatory (LIGO) (LIGO Scientific Collaboration, 2025), jun-
tamente com o detector europeu, também interferométrico, Virgo (VIRGO Collaboration,
2025), detectaram o sinal gravitacional devido a aproximacao e coalescéncia de um sis-

tema binério de estrelas de néutrons, conhecido como evento GW170817% (ABBOTT et al.,

2A sigla faz alusdo a data de deteccio 17/08/2017 e as letras GW, representam uma sigla que faz
alusdo a natureza do evento, do inglés Gravitational Waves.
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2017b). Juntos, o sinal detectado por estas antenas inaugurou a era da astrofisica multi-
mensageira®, permitindo um olhar, de natureza complemente distinta da eletromagnética,
a estrutura interna de estrelas de néutrons. Na proxima secao serao explorados, de forma

mais detalhada, alguns aspectos sobre estrelas de néutrons e suas detecgoes.

1.1 Estrelas de Néutrons

Para contextualizarmos historicamente, a concepcao teodrica das estrelas de neutrons se
inicia na década de 1930, logo apds a descoberta do néutron por James Chadwick em 1932
(CHADWICK, 1932). Pouco tempo depois, Walter Baade e Fritz Zwicky propuseram que o
colapso de supernovas poderiam representar a transicao de estrelas ordinéarias para objetos
astrofisicos extremamente compactos, com raios pequenos formados essencialmente por
néutrons. Desta forma se iniciam os primeiros estudos sobre a possibilidade de existéncia

de estrelas de néutrons (BAADE; ZWICKY, 1934).

Com o intuito de investigar a configuragao interna de objetos compactos sob o regime
relativistico, Richard C. Tolman (TOLMAN, 1939) desenvolveu um modelo que descreve
uma distribuigao esférica e estatica de matéria. Em seu trabalho, Tolman obteve expres-
soes analiticas que relacionam as propriedades geométricas do espago-tempo as propri-
edades fisicas de um fluido perfeito, como pressao e densidade de energia. Tal estudo
foi utilizado por J. Robert Oppenheimer e George M. Volkoff onde, tomando como base
as equacoes da Relatividade Geral, assumiram uma métrica esféricamente simétrica e
estdtica (OPPENHEIMER; VOLKOFF, 1939) 4, o que resultou na famosas equagoes de Tol-
man—Oppenheimer—Volkoff (TOV). Utilizando uma equagao de estado para matéria de
néutrons degenerada, eles puderam determinar os limites de estabilidade para tais estre-

5

las®, assumindo que a matéria era composta por um gas ideal de néutrons livres e com

alta densidade (SHAPIRO; TEUKOLSKY, 1983).

Ao longo dos anos, a ideia sobre a existéncia de estrelas de néutrons pertenceu ao
campo tedrico. Foi somente em 1967 que Jocelyn Bell Burnell e Antony Hewish detectaram

o primeiro pulsar (HEWISH et al., 1968) 6, cuja concepgao artistica encontra-se na Fig. (1.4).

3 Astronomia multi-mensageira faz referéncia a deteccdes de um mesmo evento realizadas por obser-
vatérios que detectam sinais de diferentes naturezas, como no caso do GW170817 que, além do sinal
gravitacional, foram detectados os sinais de raios gamma e raios-x (ABBOTT et al., 2017b; ABBOTT et al.,
2017a).

4 Assim como realizado por Karl Schwarszchild (SCHWARZSCHILD, 1916).

5Uma apresentacio moderna e abrangente dessa teoria encontra-se em Shapiro e Teukolsky (1983),
que sistematizaram o tratamento relativistico dos objetos compactos, como os efeitos de rotacdo e os
campos magnéticos.

6Pulsares sio estrelas de néutrons com altas taxas de rotacdo e campos magnéticos que ultrapassam 107
T (GLENDENNING, 1997; SHAPIRO; TEUKOLSKY, 1983; CAMENZIND, 2007). Como os polos magnéticos
sao desviados do eixo de rotacao da estrela, quando apontados para a Terra, esses objetos assemelham-se
a um “pisca-pisca”’, emitindo radiacao na faixa das ondas de radio.
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A radiacao oriunda deste evento, devido ao seu alto nivel periodicidade e coeréncia, causou
um grande alvorogo na comunidade cientifica na época, levando alguns dos pesquisadores
envolvidos na investigacao a considerarem a hipdtese de se tratar de um sinal vindo de
alguma civilizagao tecnolégica. Somente em 1968 que Thomas Gold apresentou a hipotese
de se tratar de um sinal vindo de uma estrela de néutrons rotativa altamente magnetizada
(GOLD, 1968).

Feixe de radio

N

FIGURA 1.4 — A figura mostra a concepcao artistica de um pulsar. Trata-se de uma estrela de néutrons
que, devido sua alta taxa de rotacao, mantém um dipolo magnético de alta intensidade e inclinado em
relagao ao eixo de rotagao da estrela. Sua magnetosfera encontra-se confinada dentro do chamado cilindro
de luz, definido por Ry, = ¢/w, onde w = 27/ P é a velocidade angular da estrela e ¢ a velocidade da luz
(SOARES, 2004).

Essa descoberta despertou o interesse de varios astronomos e astrofisicos por esse
tema, o que resultou em diversas novas deteccoes de eventos similares ao descoberto por
Jocelyn Bell. Hoje existe um verdadeiro catalogo de Pulsares, contabilizando milhares de
eventos, sendo o maior deles o The ATNF Pulsar Catalogue, disponibilizado pelo Australia
Telescope National Facility (ATNF Pulsar Catalogue, 2025).

Esse impulsionamento na area de astrofisica de objetos compactos, resultou na obser-
vagao de um sistema bindrio composto por um pulsar e uma estrela de néutrons, com
ambas orbitando o centro de massa do sistema. O evento, que ficou conhecido como PSR
B1913+416, foi detectado no ano de 1974 pelo fisico Russell Hulse, na época aluno de
doutorado do também fisico Joseph Taylor, utilizando o radio telescépio Arecibo (HULSE;
TAYLOR, 1975; TAYLOR; WEISBERG, 1982). Ambos foram laureados pelo prémio Nobel
de Fisica no ano de 1993 por esta descoberta (The Nobel Committee for Physics, 1993), cuja

analise trouxe um novo folego a area de deteccao de ondas gravitacionais visto que, por
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muitos, foi considerada a primeira deteccao indireta deste tipo de sinal (HULSE; TAYLOR,

1975). Em uma andlise em larga escala de tempo, Hulsell e Taylor puderam perceber que

as estrelas que compunham aquele sistema binario estavam se aproximando, resultando

em um atraso de fase orbital, como pode ser visto no grafico da Fig. (1.5). Como fica

explicito no grafico, a hipétese mais promissora no entendimento da dinamica de perda de

momento angular do sistema, era através da dissipacao de energia por emissao de ondas

gravitacionais.
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FIGURA 1.5 — Medidas do atraso de fase do pulsar PSR1913+16. A linha curva refere-se ao previsto pela
Relatividade Geral, a linha horizontal corresponde ao atraso nulo e os pontos correspondem as medidas

observacionais. Figura modificada baseada em (WEISBERG; TAYLOR, 2005)
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A partir de todas estas descobertas é que as estrelas de néutrons tém se consoli-
dado como fonte importante para o estudo da dinamica da matéria em regimes de alta
densidade e seus aspectos extremos da relatividade geral (SHAPTRO; TEUKOLSKY, 1983;
GLENDENNING, 1997; HAENSEL et al., 2007; CAMENZIND, 2007).

Como dito anteriormente, estrelas de néutrons sao objetos compactos formados a par-
tir do colapso gravitacional do nicleo de estrelas massivas, tipicamente, apds o término
do ciclo de vida de estrelas com massas iniciais acima de 8 M em Supernovas (HIGGINS;
VINK, 2019; CERDA-DURAN; ELTAS-ROSA, 2018). Estes eventos sao tao extremos que des-
caracterizam por completo os nicleos atomicos dos elementos quimicos que compunham as
estrelas, resultando em uma estrela composta predominantemente por néutrons resultan-
tes da captura eletronica de prétons e elétrons durante a implosao do niicleo. Tipicamente,
estrelas de néutrons apresentam massas da ordem de M ~ 1,4 M, podendo atingir até
M ~ 2,2 Mg, em um raio aproximado de 15 km. Essa compactagao leva a matéria
dessas estrelas ao extremo de densidades médias superiores a 10 g/ cm®, comparaveis
a densidade de saturacao nuclear (CARLSON et al., 2023). Como consequéncia, estrelas
de néutrons sao capazes de manter campos gravitacionais muito intensos, implicando em
curvaturas espago-temporais significativas e comportamentos absolutamente extremos da
matéria (HAENSEL et al., 2007).

Portanto, ao contrario do que ocorre com estrelas tipicas de sequéncia principal do
diagrama H-R" e estrelas do tipo Anas Brancas (CHANDRASEKHAR, 1931), uma boa des-
cricao de estrelas de néutrons foge ao escopo de uma abordagem newtoniana da gravidade.
Em tais estrelas, a matéria é comprimida a regimes tao extremos que apenas a teoria da
relatividade geral, aliada ao estudo das interacoes fortes, fornece uma descricao adequada
de sua estrutura e dinamica (OPPENHEIMER; VOLKOFF, 1939).

Sendo muito compactas, estrelas de néutrons sao muito pequenas, o que poderia invi-
abilizar sua deteccao. Contudo, sao objetos tao extremos que emitem sinais de diferentes
naturezas e, portanto, podem ser observadas por diferentes técnicas. Entre as principais

abordagens observacionais destacam-se (HAENSEL et al., 2007):

1. Emissoes eletromagnéticas: estrelas de néutrons emitem sinais eletromagnéticos em
uma ampla faixa do espectro. Dependendo do tipo de evento, elas podem emitir
desde ondas de radio até raios gama, passando pelo infravermelho, ultravioleta e

raios-X.

2. Observacao de neutrinos: eventos cataclismicos como uma Supernova ou Kilonovas,

que envolvem estrelas de néutrons, podem resultar em alta taxa de emissao de

"Trata-se de um grafico de dispersdo que mostra a relacao entre a luminosidade de uma estrela e sua
temperatura superficial. Ele foi desenvolvido por Ejnar Hertzsprung e Henry Norris Russell e é usado
para entender a evolugao estelar, agrupando estrelas em regides como a sequéncia principal, gigantes
vermelhas, supergigantes e anas brancas (HERTZSPRUNG, 1911; RUSSELL, 1914).
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neutrinos que, por sua vez, podem ser observados em detectores especificos aqui da

Terra;

3. Ondas gravitacionais: estrelas de néutrons podem emitir ondas gravitacionais por
diferentes mecanismos. Nomeadamente, perturbacao dos modos de oscilagao quasi-
normais destas estrelas é uma fonte extremamente promissora a futuras deteccoes
(KOKKOTAS; SCHMIDT, 1999); a rotacao isolada de uma estrela de néutrons pode
gerar ondas gravitacionais, resultando em uma diminuicao de sua taxa de rotacgao;
por fim, a coalescéncia de sistemas binarios de estrelas de néutrons gera sinais gra-

vitacionais, como o recentemente detectado pela colaboracao LIGO-Virgo.

1.2 Matéria escura e o acoplamento nas Estrelas de Néu-

trons

A matéria escura é um componente nao luminoso do Universo, cuja existéncia é as-
sumida a partir de seus efeitos gravitacionais sobre a matéria visivel, a radiacao e a
estrutura em larga escala do cosmos. Define-se, portanto, como uma forma de matéria
que nao emite, nao absorve e nem reflete luz, com sua existéncia inferida com mais preci-
sao a partir da interagao gravitacional com a matéria ordinaria. Estima-se que a matéria
escura represente cerca de 27% do contetido de matéria do Universo (COLLABORATION et
al., 2020), em contraste com aproximadamente 5% de matéria baridnica e 68% de ener-
gia escura. Apesar de sua natureza ainda desconhecida, ao que parece, a matéria escura
desempenha um papel fundamental na formagao e evolucao das galdxias, bem como na

estabilidade dos aglomerados galacticos.

A primeira evidéncia observacional de sua presenca foi apresentada por Fritz Zwicky
em 1933, ao estudar a dindmica do aglomerado de Coma (Abell 1656) (ZWICKY, 1933).
Ao aplicar o teorema do virial para estimar a massa total do aglomerado com base nas
velocidades das galaxias constituintes, Zwicky constatou que a massa visivel, estimada
pela luminosidade, era drasticamente insuficiente para explicar a coesao gravitacional
do sistema. Ele propds, entao, que a maior parte da massa do aglomerado deveria ser
composta por uma forma invisivel de matéria, que denominou dunkle materie (matéria
escura) (ZWICKY, 1933).

Décadas mais tarde, Vera Rubin e Kent Ford, ao analisarem as curvas de rotacao de
galdxias espirais, em particular da galdxia de Andromeda (M31), observaram que a velo-
cidade de rotagao das estrelas permanecia aproximadamente constante, mesmo em regioes
afastadas do centro galdctico (RUBIN; FORD, 1970). Esse comportamento é incompativel

com as previsoes da dinamica newtoniana baseada exclusivamente na distribuicao de ma-
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téria luminosa, a qual implicaria uma diminuicao na velocidade com o aumento do raio
orbital. A presenca de uma quantidade de matéria nao visivel torna-se, portanto, a unica
explicacao viavel para essa discrepancia. Sendo assim, essa matéria estaria distribuida em
um halo galdctico responsavel por manter a estabilidade rotacional observada (BOSMA,
1981; EINASTO et al., 1974).

A possibilidade de que estrelas de néutrons atuem como reservatérios de matéria escura
tem despertado crescente interesse na astrofisica tedérica. Sua enorme densidade e inten-
sos campos gravitacionais tornam-nas ambientes ideais para capturar particulas massivas
fracamente interativas (WIMPs)®, candidatas amplamente discutidas para compor a ma-
téria escura fria (SCHUMANN, 2019; GRIEST; KAMIONKOWSKI, 2000). Por serem estéveis,
eletricamente neutras e possuirem massas na faixa entre dezenas de GeV a varios TeV,
as WIMPs podem ser presas no interior estelar e acumuladas com o tempo (GOLDMAN;
NUSSINOV, 1989), o que pode alterar propriedades macroscopicas observaveis das estrelas
de néutrons, como a relacdo massa-raio e momento de inércia, oferecendo uma janela
Unica para investigar simultaneamente a fisica da matéria densa e a natureza da matéria
escura (YOUNG, 2016).

Entre os diversos candidatos propostos para explicar a natureza da matéria escura, se
destacam as particulas supersimétricas, em especial o neutralino. No contexto da super-
simetria minima e de suas extensoes, como o Next-to-Minimal Supersymmetric Standard
Model (NMSSM), o neutralino surge naturalmente como o candidato mais promissor a
WIMP, por ser eletricamente neutro, massivo e fracamente interativo (JUNGMAN et al.,
1996; ELLIS et al., 2000). Estudos recentes mostram que neutralinos podem reproduzir a
densidade correta de matéria escura em uma ampla variedade de cenérios supersimétricos
(CERDENO et al., 2014; BOEHM et al., 2013).

Ainda assim, o neutralino nao é o unico candidato considerado pela comunidade cienti-
fica. Outros modelos preveem particulas exdticas como os axions, originalmente propostos
para resolver o problema da simetria CP ? forte na cromodinamica quantica (KIM; CA-
ROSI, 2010), e os neutrinos estéreis, que interagem apenas gravitacionalmente e podem
contribuir significativamente para a matéria escura quente ou morna (BOYARSKY et al.,
2019). Dessa forma, embora o neutralino permanega como o candidato mais estudado, a
busca por alternativas ilustra a diversidade de abordagens tedricas para compreender esse

componente essencial do Universo.

8Da sigla em inglés, Weak Interaction massive particles.
9Da sigla em inglés, Charge conjugation Parity
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1.3 Consideracoes iniciais

A presente dissertacao apresenta um estudo detalhado sobre o efeito da matéria es-
cura nas propriedades das estrelas de néutrons. Mais especificamente, na estabilidade de
estrelas hibridas, ou seja, estrelas que mantém um nicleo de quarks desconfinados envolto

por uma casca hadronica.

Com este intuito, no segundo capitulo, serd apresentados os modelos hadronicos (NL3*)
(LALAZISSIS et al., 2009; CARLSON et al., 2023) e de quarks (NJL SU(3)) (MASUDA et al.,
2013; LENZI et al., 2023b) utilizados para a descricdo da matéria no interior da estrela.
Além disso, também serd apresentada a descricao da abordagem utilizada para a inclusao
da contribuicao da matéria escura e como seu efeito afeta as propriedades das Equagoes
de Estado (EdEs) para as duas fases.

Na sequeéncia, o capitulo 3 apresenta uma andlise detalhada de todos os aspectos que
envolvem a construgao, as propriedades e a estabilidade de uma estrela hibrida, e como a
inclusao de matéria escura interfere em todos esses aspectos. Sendo, portanto, o capitulo
que apresenta a maior parte dos resultados da presente dissertacao. A secao 3.1 apresenta
a abordagem escolhida para a transicao de fase hadron-quark, pontuando o efeito da
contribuicao da matéria escura sob os parametros de transicao de fase em cada caso.
Na sequéncia, as segoes 3.2 e 3.3, dentre outros resultados, apresentam os diagramas de
massa-raio e, naturalmente, como a insercao da matéria escura interfere nos resultados,
considerando andlises através da solucao das equacoes de oscilacao radial. Por fim, na
secao 3.4 sao apresentados os resultados relativos ao parametro de deformabilidade de
maré, que surgem quando considera-se que estas estrelas pertencem a um sistema bindrio,
como as estrelas que compunham o evento GW170817 (ABBOTT et al., 2017b; ABBOTT et
al., 2017a). Finalizando a dissertagdo, o Capitulo 4 apresenta as consideragoes finais aos

resultados e algumas perspectivas para trabalhos futuros.



2 Equacoes de estado de Estrelas de

Neutrons

Na termodinamica, a equagao de estado (EdE) é empregada para relacionar diferentes
fungoes de estado da matéria. Em sistemas fisicos, como no caso das estrelas de néu-
trons, EdEs estabelecem conexoes entre grandezas, como pressao, densidade de energia
e temperatura, que dizem quanto ao estado fisico e dinamica das particulas que com-
poem a estrutura interna desta classe de estrelas. A literatura apresenta diversos modelos
para descricao da estrutura interna destas estrelas, que se distinguem principalmente pela
composicao de particulas e suas interacoes. Um dos pontos centrais desta dissertacao é
o estudo da estabilidade de estrelas hibridas, que sao estrelas compostas por duas fases
distintas da matéria: um ntcleo de quarks livres, que ocorrem em regimes de altissimas
densidades,! e uma camada externa constituida, principalmente, por matéria hadronica,

que predomina em condicoes de menores valores de densidade.

Além disso, é também proposta da dissertagao o estudo da influéncia da matéria escura
na transicao de fase hadron-quark e, consequentemente, na estabilidade e propriedades
observaveis destas estrelas. Neste sentido, no presente estudo, optou-se por incorporar
o efeito da matéria escura diretamente nas EdEs, somando sua contribuicao, como sera
mostrado na sequéncia da dissertacao. No entanto, cabe destacar que ha trabalhos na
literatura que adotam abordagens distintas, como a de dois fluidos (RODRIGUES, 2024;
XIANG et al., 2014; MIAO et al., 2022; DAS et al., 2022a).

2.1 EdE para matéria hadronica com acoplamento de ma-

téria Escura

Héadrons compoem uma familia de particulas compostas por barions e mésons que, por

sua vez, se distinguem pelo nimero de quarks em sua composi¢ao. Barions sao particulas

INao se conhece um valor critico exato que resulte no desconfinamento da matéria hadrénica para
formagao de quarks livres. Contudo, algumas estimativas falam em 10 vezes a saturacdo da densidade
nuclear, po = 0,16 fm™* (GLENDENNING, 1997).
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compostas por trés quarks (MIZRAHI; GALETTI, 2009), mantidas coesas pela interagao
forte?, j4 os mésons sao particulas residuais® que mediam a interacao entre os barions,
sendo constituidas por um quark e um antiquark. Os hadrons constituem a maior parte da
matéria visivel do Universo, sendo os prétons e néutrons, ambos barions, os componentes

fundamentais dos nicleos atomicos conhecidos (GRIFFITHS, 2008).

Os modelos do tipo Higgs-portal (LOPEZ-HONOREZ et al., 2012; ARCADI et al., 2020)
constituem, dentre as varias propostas existentes na literatura, uma das abordagens mais
utilizadas para a descricao da matéria escura. Nesse cendrio, assume-se que o estado de
matéria escura interage com as particulas do Modelo Padrao por meio da mediacao do
boson de Higgs*. Adotando essa perspectiva, considera-se que as particulas de matéria
escura e a matéria ordinaria interagem, com todo o sistema sendo descrito por uma tnica
densidade de lagrangiana (DAS et al., 2022b; DAS et al., 2021; DUTRA et al., 2022; PANO-
TOPOULOS; LOPES, 2017; LENZI et al., 2023a), cuja vantagem reside na sua aplicabilidade
direta a modelos hadronicos de campo médio. Seguindo este método, a lagrangiana da

parte hadronica é dada por:

o _ _ 1
Luap = V(i7" 0, — Muue)th + gooth — guihy'w, b — %m“pmb +5(0"00,0 — m2o?)

A, B, 1 _. 1 1o 1
—ga?’ - ZOA - ZF“ F + Zmiw#w“ — ZB“ + §mi

onde 1 representa o campo de nucleons® e o, w e p, representam os campos escalar,

a (2.1)

vetorial e isovetorial, relativos aos mésons mediadores da interacao nuclear o, w e p. Os

tensores antissimétricos F),, e By, sao dados por:

F;,LV = Oy, — 8uwu7 (22)

B;w = z/p_:u - 8Mﬁu - gp(ﬁu X ﬁu) (2'3)
A massa de repouso do ntcleon esta representada pelo termo M., e as massas dos mé-
sons por m,, my, € m,. As constantes de acoplamento relativas a cada uma das interacoes
do modelo sao dadas por: ¢,, gw, 9, A, B. O uso das equacoes de campo para este

modelo, obtidas por meio das equacoes de Euler-Lagrange, juntamente com a aproxima-

2Uma das quatro interacoes fundamentais da natureza, listada pelo modelo padrdo de particulas.
Trata-se de uma interacao que ocorre devido a cada uma das 3 cargas de cor associada aos quarks e
mediada por gliions, cuja dindmica de interagoes é descrita pela Cromodindmica Quéantica (QCD) (PARK
et al., 1996).

3Sa0 ditas residuais, pois a interacdo fundamental ocorre entre os quarks, o que resulta em uma
interagao secunddria entre os barions, que é mediada por mésons.

4A teoria do campo de Higgs surgiu da necessidade de entender por que as particulas tém massa.

5Nicleons sdao prétons ou néutrons, contudo existem outros tipos de particulas mais pesadas, também
classificadas como nticleons, que completam o conhecido octeto bariénico (GRIFFITHS, 2008).
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¢ao de campo médio para os campos (GLENDENNING, 1997), permite a determinagao da
densidade de energia e da pressao do sistema. Essas quantidades termodinamicas sao
escritas em termos do tensor energia-momento como: €nag = (To0), Phad = % Um
maior detalhamento sobre aproximacao de campo médio e a lagrangiana apresentada na
Eq. (2.1) podem ser encontrados nas referéncias (GLENDENNING, 1997; ARCADI et al.,

2020).

Para a inclusao da contribui¢ao de matéria escura interagindo com matéria hadronica,
foi adotada a mesma abordagem apresenta em (LOURENCO et al., 2022), onde considerou-
se um férmion escuro com massa M, (x representa o campo de Dirac) interagindo com
nicleons por meio da troca do béson de Higgs com massa my, e campo escalar h. Nessa

perspectiva, a densidade Lagrangiana total, j& incluindo ambas as contribuicoes assume

a forma;
— _ 1 " 2792 Mnuc -
EZXWV%—A&M+£MX+§@h%h—mMJ+f =t + Lha (2.4)

Nesta formulacao, a forga de interagao é controlada pela constante de acoplamento f Mp,./v,
onde v = 246 GeV ¢é o valor esperado da energia no vacuo relativa ao campo de Higgs. O
termo & representa o acoplamento de interacao entre o campo de Higgs e o setor escuro
(Higgs-dark coupling). Por fim, quando aplicada o método de aproximacao de campo

médio, chega-se:

mio = gyps — Ac* — Bo® (2.5)

miwo = gup, (2.6)
7ﬁma:%m, (2.7)

V(10 = guwo — 9@0(3)% — My =0, (2.8)
mj, = &p M + f M;‘“Cps (2.9)
(7"10, — My)x =0 (2.10)

que sao as equagoes que relacionam as massas dos mésons mediadores aos seus campos de
interacao associados. Os termos 73°, representam uma das matrizes de Pauli que atuam
no espago de isospin, esse acoplamento ¢ mediado pelo méson p, responsavel pela energia
de simetria nuclear, influenciando diretamente na estabilidade e na equacao de estado
da estrela (GLENDENNING, 1997). A massa efetiva do nicleon e da particula escura sao

dadas, respectivamente, por:

Mnuc
M* = My — go0 — f h (2.11)
v

60 valor de 73 faz alusdo ao niicleon, quando igual a 1, refere-se a um préton, quando igual a -1 ao
néutron.
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M= My —¢h (2.12)

No caso deste trabalho, serd considerado somente sistemas compostos por prétons (p)
e néutrons (n), desta forma a densidade destas particulas pode ser representado pela

expressao:

k‘F n k,3
7 A0 7 g IRE,,
Poin = (CpnY Vpn) = 5.2 /0 Rk = ——5, (2.13)

sendo a densidade vetorial total de particulas dada por p = p, + p,. O termo kg,
representa o momento de Fermi relativo aos prétons e néutrons. A diferenca entre as

referidas densidades vetoriais, pode ser escrita como:

ps = (U ) = pp — pu = (24 — Dp. (2.14)
J& as densidades escalares de particulas sao iguais a:

_ yM* (e k2 dk
pSP,n = <’l/)p7n,l7bp7n> = 2 2
2w 0 V k + M+

onde, no referido caso, v = 2 refere-se a degenerescéncia de sabor e kp, , 0 momento de

(2.15)

Fermi de cada niicleon. A densidade escalar total de particulas é dada por py = ps, + ps, -
Quando é adicionada a influencia da matéria escura, considera-se uma relagao analoga a

equacao (2.15) para descri¢ao da densidade escalar:
kPM

Y k2dk

DM: BV p— —_—m
Ps (o) = 5 MY v

sendo kBM o momento de fermi relacionado 4 matéria escura. Como ja mencionado, neste

(2.16)

trabalho utilizou-se a teoria de campo médio para o cédlculo da densidade de energia,
chaa.pM = (To0), € pressdo, Phaapm = (13)/3, a partir da densidade de lagrangiana da

Eq. (2.4). A aplicagao deste procedimento, resultam nas seguintes expressoes:

m2o?  Ao®  Bo' miw? miﬁg(:%)
SHADDM = Ty T T T Ty T T
9o m%hz p n DM
T gwWop + Ep0(3)p3+ 2 + &cin t €cin T Ecin > (217)
m2o?  Ao® Bo' miw?
Pyapom = — — —

2 3 4 2
2—=2
MpPo)  mih? L pr

5 5 b pno4 pOM (2.18)

cin )
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com os termos relacionados a matéria escura sendo:

vy o, s

DM 2 *

gcin = ﬁ ; IC k’2 + Mx2dk' (219)
N

pbM _ 0 S
cin 2 / VE
Os termos relativos a néutrons e prétons podem ser definidos nas Equagoes (2.19) e (2.20)

se substituido kp* por Kg, , e M} por M*.

(2.20)

Na Fig. (2.1), encontram-se as curvas de pressao (P) versus densidade de energia (&)
para diferentes valores de kR™ (diferentes cores) e diferentes valores de M, (diferentes
graficos). O efeito da contribui¢do da matéria escura é evidente, o aumento de kRM e M,
suavizam as EdEs, ou seja, diminuem o valor da pressao para o mesmo valor de densidade

de energia.

Como consideracao final desta secao, enfatizamos que a parametrizacao adotada na
parte hadronica do sistema é o conjunto de parametros NL3*, cujos valores estao represen-
tados na Tabela 2.1. Essa escolha se deve ao fato da parametrizacao ter sido recentemente
selecionado em um estudo sistematico no qual foram analisadas propriedades de nicleos
finitos, bem como de estrelas de néutrons (CARLSON et al., 2023). Em comparagao com
outras parametrizacoes, o NL3* reproduz de forma consistente dados experimentais de
energias de ligagao no estado fundamental, raios de carga e ressonancias de monopolo
gigante em um conjunto de nicleos esféricos, além de estar em concordancia com deter-
minadas restri¢goes impostas pela matéria estelar (DUTRA et al., 2024; LALAZISSIS et al.,
2009; AGBEMAVA et al., 2014). Na Tabela 2.1, encontram-se os valores de alguns dos

parametros citados que compoes a EdE utilizada na presente dissertacao.

Parametros NL3*
m= 939 [MeV] g, = 12.8065
m, = 502.5742 [MeV] g, = 4.5748
m,, = 782.600 [MeV]  po = 0.150 [fm ™3]

m, = 763 [MeV] (E/A)w = 16.31 [MeV]
g, = —10.8093 [fm~] K= 258.27 [MeV]

g, = —30.1486 J= 38.68 [MeV]

g, = 10.0944 m*/m = 0.594

TABELA 2.1 — Parametros do modelo NL3* (LALAZISSIS et al., 2009).
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My = 50 MeV My = 200 MeV My = 500 MeV
400 : : : : : :

— — kPM=0,00 GeV

| 300 | " r | — kBM=0,02 GeV

g kPM=0,04 GeV

= 200
=

A, 100

0 ‘
100 200 300 400 500 600 700 100 200 300 400 500 600 700 100 200 300 400 500 600 700

€ |:1\"ICV. fm_g]

FIGURA 2.1 — Pressdo P em funcao da densidade de energia . Nos diferentes quadros encontram-se as
curvas de EJE hadronica para diferentes valores da massa da matéria escura M,. Em cada quadro, as
curvas com diferentes cores representam os diferentes valores para a do momento de fermi k‘? M

2.2 EdE para matéria de quarks com acoplamento de ma-

téria Escura

Para descrever a matéria de quarks, foi utilizado o modelo Nambu—Jona-Lasinio SU3
(NJL (SU3)), que inclui 3 sabores de quarks (up, down e strange). Historicamente, esse
modelo foi proposto em uma época em que a Cromodinamica Quantica (QCD) e o préprio
conceito de quarks ainda nao havia sido formulados. O objetivo inicial do modelo era com-
preender as interagoes entre niucleons e os mecanismos associados ao confinamento dessa
matéria (NAMBU; JONA-LASINIO, 1961a; NAMBU; JONA-LASINIO, 1961b). Mesmo antes
do estabelecimento da QCD, ja se reconhecia a existéncia de certas simetrias que suge-
riam a presenga de férmions sem massa (BUBALLA, 2005). O desafio, portanto, consistia
em identificar um mecanismo dinamico capaz de explicar a extensao espacial do nicleo,
sem violar as simetrias fundamentais do sistema (BUBALLA, 2005). A forma original da

lagrangiana é descrita como:

L =(id —m)v + g{ ()" + (PisTy) "}, (2.21)

sendo 1 o campo de quarks, m a massa da corrente, 7 a matriz de Pauli agindo no
espaco isospin e g a constante de acoplamento. Com o advento e o desenvolvimento da
Cromodinamica Quantica (QCD), o modelo Nambu—Jona-Lasinio (NJL) foi reinterpretado
em termos de um modelo efetivo para a descricao da dinamica entre quarks. Dentro dessa
nova perspectiva, o modelo passou a descrever as interagoes entre quarks por meio de
acoplamentos locais de quatro férmions, preservando as simetrias fundamentais da QCD
de baixa energia (MASUDA et al., 2013; LENZI et al., 2023b). Assim, ao aplicar o modelo e
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incluir o grupo de simetria SU(3) e o termo determinante de 't Hooft”, podemos expressar

a densidade de lagrangiana correspondente da seguinte forma:

Lo= P(id" — M)+ go Y [(AD) + (WinsA®)’] — g0 D _[(1uA")* +
(V57 A" 0)°] + gi{det[h(1 + v5)9] + det[p(1 — ~5) 9]} (2.22)

Onde ¥ = (u,d,s) representa o campo de quarks, \*(0 < a < 8) sdo os sabores da
matriz U(3) e i = diag(m,, mq, ms) é a massa corrente dos quarks up, down e strange,
respectivamente. Os termos g, g,, € g; sao as constantes de acoplamento escalar, vetorial

e 't’ Hooft, respectivamente.

Utilizando mais uma vez a aproximacao de campo médio, chega-se a densidade de
potencial termodinamico, {2, para um dado potencial quimico barionico y em T = 0,

COImo se segue:

A 2
pdp
Q=-—-nN,
RO

VPP ME 429> ()] — 20, ) (1)

7 7

2
p-dp
T o, (2.23)

. krq
gy () (@) (5s) — Ve 3 g /

onde o termo A, nos limites das integrais, conhecido como “cut-off” ultravioleta, repre-
senta um corte de regularizacao introduzido para contornar divergéncias em regioes de
alta energia. O indice i indica a soma sobre todos os sabores de quarks (i = u,d, s) e p;
representa o potencial quimico de cada quark 7. As constantes n =2 e N, = 3 correspon-
dem, respectivamente, as degenerescéncias de spin e de cor, e a constante )y é inserida

para garantir que 2 = 0 no vacuo. O momento de Fermi da particula ¢ é dado por:

kpi =0 (i — Mi)y/ pi® — M7, (2.24)

sendo 417 o potencial quimico do quark modificado pelas interagoes vetoriais, isto € py, ;. =
fuds — 49, (0T)y 4. A partir da densidade do potencial termodinamico, podemos obter

a densidade de energia e a pressao:

e=0+ Zpi,ui e P=—-0Q. (2.25)

Os condensados de quarks, (1;7;), e a densidade p; sdo definidos, para cada sabor i =

7O termo determinante de 't Hooft foi introduzido para representar efetivamente os efeitos instanto-
nicos da QCD, responsaveis pela quebra explicita da simetria axial U (1).
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u,d, s, como:

Ao 2
- pdp M,

i = (WY); = —nN, ) 2.26
(i) o 27 g 0D (2.26)

e k 2

—i " ptdp

pi=@lo=un. [ L. (2.27)

0 T

onde M; é a massa constituinte do quark i, que deve ser calculada minimizando o potencial

termodinamico em relagao a massa constituintes de cada quark:

M; = mg; — 49s0i — 290 P, (2.28)

no qual, ¢ = u, j = d e k = s e suas permutagoes ciclicas.

Para a presente dissertacao foram utilizados os parametros previamente empregados
em (RUIVO et al., 1999; KUNIHIRO, 1987), de modo que A = 631,4 MeV, g,A? = 1,829,
@GN = —9,4, m, = mgq = 5,6 MeV, m, = 135,6 MeV. Este conjunto de parametros foi
escolhido de modo a reproduzir os valores de vacuo para a massa do pion, a constante de
decaimento do pion, a massa do kdon, a constante de decaimento do kdon e os condensados
de quarks: m, = 139 MeV, f, = 93 MeV, mg = 495,7 MeV, fx = 97,9 MeV, (uu)'/? =
(dd)'/3 = —246,7 MeV, (s5)'/3 = —266,9 MeV. A constante de acoplamento vetorial
surge como um parametro livre do modelo. Seu efeito pode ser observado no grafico da
Fig. (2.2), onde varia-se a fragao G, /Gy, onde G4 representa a constante de acoplamento
escalar. Como fica evidente, de um modo geral, maiores valores de G, fazem da EdE
do modelo NJL SU(3) mais dura, aumentando o valor da pressao para o mesmo valor de

densidade de energia.

A inclus@o da contribuicao de matéria escura na EAE da matéria de quarks é feita
de forma andloga em relagdo a matéria hadronica, somando um termo cinético (como os
apresentados nas Eqs. (2.19) e (2.20)), nas equagoes para densidade de energia e pressao,

respectivamente, conforme exposto na Eq.(2.2). Neste caso, obtemos:

e=Q+Y pyi+el) (2.29)

P=-Q+ pPPM (2.30)
relembrando que 2 é a densidade de potencial termodinamico dado pela Eq. (2.23) e
DM o pDM

0s termos €. -, dados pelas Egs. (2.19) e (2.20), representam a contribuigao da

matéria escura na densidade de energia e pressao.

O efeito da contribui¢do da matéria escura nas EdEs relativos ao modelo NJL SU(3),
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podem ser vistas nos gréficos da Fig. (2.3), onde também se observa o efeito da constante
de acoplamento vetorial que é utilizado como parametro livre do modelo, sendo represen-
tado por uma fracdo da constante de acoplamento escalar (G,/Gs). Assim como ocorre
no caso hadronico, a soma da contribuicao de matéria escura torna a EdE de quarks mais
suave. Quanto maior for o momento de fermi k2" e massa da matéria escura M,, menor

a pressao P para a mesma para a mesma densidade de energia ¢.

400
=
g 300 — Gy/fGs=0
; — GyfGs=0,1
2‘3 200 Gy/Gs=0,2
=l — Gy/Gs=0,3
Ay — Gv/Gs =0,4

400 600 800 1000 1200 1400 1600
€ [MCV. fm_?’}
FIGURA 2.2 — Pressao P em funcdo da densidade de energia ¢ calculados utilizando o modelo NJL SU(3)

para diferentes valores da cantante de acoplamento vetorial G,,, representada aqui como uma fragao da
constante de acoplamento escalar G
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FIGURA 2.3 — Pressdo P em fungédo da densidade de energia ¢ calculados utilizando o modelo NJL SU(3).
Nos diferentes quadros encontram-se as curvas de EdE de matéria de quarks para diferentes valores de
massa da matéria escura M, e acoplamento vetorial G, /G,. Em cada quadro, as curvas com diferentes
cores representam os diferentes valores de momento de fermi k2.



3 Estrelas Hibridas e o Efeito da

Matéria Escura

A hipdtese da existéncia de matéria de quarks desconfinada foi proposta nos trabalhos
pioneiros (WITTEN, 1984; FARHI; JAFFE, 1984). Tal matéria seria composta por trés
sabores de quarks: wup, down e strange, e poderia existir naturalmente, em regioes de
alto potencial quimico e baixas temperaturas, como mostra a Fig. (3.1), que ilustra o
diagrama de fases da QCD, onde pode-se observar o estado da matéria de acordo com a

temperatura e potencial quimico barionico.

>

Plasma de quarks e
Ponto™ N\ . glﬂons

Temperatura

i Matéria == OEEEEE
Fase Hadrdnica quarkidnica
Transiclio ; ? ”
Liquido-gés .\_ B
>
Superflufdo 7~ FE:e“gmlglti?a B

uclear

FIGURA 3.1 — Tlustracao do diagrama de fases da QCD, que mostra os diferentes estados da matéria em
termos da temperatura e potencial quimico baridnico. Diferentes cores representam diferentes fases de
matéria, como indicado. Figura modificada baseada em (FUKUSHIMA; HATSUDA, 2010)

Como o interior de uma estrela de néutrons pode atingir densidades extremamente
elevadas, é razoavel supor que, nessas condicoes, ocorra o desconfinamento da matéria
hadronica em um estado de quarks livres, o que resultaria em uma transicao entre estas
fases da matéria no interior da estrela. Estima-se que esta transicao de fase possa ocorrer

de diferentes maneiras:
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1. Transicoes de fase de primeira ordem: sao caracterizadas pela continuidade nos
valores de pressao e potencial quimico dos componentes na interface entre as duas
fases (construcdo de Maxwell). Como consequéncia, surge uma descontinuidade

acentuada na densidade de matéria e densidade de energia.

2. Transicao de fase mista: como posto pelo proprio nome, trata-se de um tipo de
transicao onde ha a formacao de uma regiao de fase mista, ou seja, uma regiao onde
matéria hadronica e de quarks coexistem (construcao de Gibbs) (GLENDENNING,
1992).

3. Crossover: trata-se de um tipo de transicao continua e suave entre as fases hadronica

e de quarks (OTTO et al., 2020; KOJO et al., 2022).

A natureza da transicao de fase impacta diretamente nas propriedades observaveis destas
estrelas, tais como massa, raio, deformabilidade de maré e, até mesmo, nas ondas gra-
vitacionais oriundas destes eventos. No caso da presente dissertacao, serd considerado

somente o caso de transi¢oes de fase de primeira ordem.

3.1 Efeito da matéria escura na transicao de fase

Como foi mencionado anteriormente, numa transicao de fase de primeira ordem a
pressao (P) e o potencial quimico (x) mantém continuidade entre as fases hadronica e de
quarks. Neste caso, a transicao de fase deve ser estabelecida pelo ponto de cruzamento
no diagrama de P x u' (MARUYAMA et al., 2007; VOSKRESENSKY et al., 2003), tal como
¢ mostrado nos graficos da Fig. (3.2), onde é possivel observar os pontos de cruzamento
entre as curvas vermelha (fase de quarks) e azul (fase hadronica). Os diferentes quadros
mostram os cruzamentos para diferentes parametrizacoes, em particular, diferentes valores
do acoplamento vetorial da fase de quarks G, dois diferentes valores do momento de
Fermi da particula da matéria escura (k2™) e um valor fixo para a massa do neutralino
M, = 200 MeV. Os valores da pressao e do potencial quimico na transi¢ao, para todas as
parametrizagoes em que ocorreram cruzamentos, encontram-se na Tabela 3.1. Uma vez
estabelecidas as condigoes de transicao entre as fases hadronicas e de quarks, a construcao
de uma EdE hibrida é feita de forma que a fase com maior valor de pressao para o mesmo

potencial quimico é energeticamente favorecida?.

15 importante destacar que o ponto de intersegao entre as curvas indica o regime em que as duas
fases encontram-se em equilibrio termodinamico, isto é, quando seus potenciais quimicos, temperaturas
e pressOes assumem os mesmos valores (FODOR; KATZ, 2004), o que é garantido nos casos estudados, ja
que as EdEs foram constituidas em um regime de baixas temperaturas, ou seja T' =~ 0K.

?Diferentemente do que ocorre com a construcdo de Gibbs, na construcio de Maxwell assume-se que
exista uma tensao superficial entre as fases, o que impede a existéncia de uma fase mista.
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Outro aspecto marcante das transicoes de fase de primeira ordem é a descontinuidade
na densidade de energia (¢). A Fig.(3.3) apresenta os diagramas P X € para todo o con-
junto de parametrizacoes em que ocorrem os cruzamentos entre as fases®. Os plateaus, que
podem ser observados nos graficos, surgem como resultado da descontinuidade na densi-
dade de energia. As curvas de linhas cheias representam as fases hadronicas, enquanto as
linhas tracejadas representam a fase de quarks. A composicao destas duas fases resultam
em uma EdE hibrida. Em rapida anélise, fica evidente a influéncia do acoplamento ve-
torial GG, sobre os parametros das transicoes de fase, assim como do momento de Fermi

kPM e da massa M, da matéria escura.

Também, na Tabela 3.1, pode-se observar como variam os parametros das transicoes
de fase (Pians, A€, furans) €m relagdo ao acoplamento vetorial da fase de quarks, ao
momento de Fermi e a massa da contribuicao de matéria escura. Notem que, em todos os
casos, o aumento de GG, implica em um aumento dos valores de todos os parametros da
transi¢ao de fase. Ao contrério, o aumento de k2| para o mesmo valor de M,, implica
na diminuicao no valor destes mesmos parametros, e o mesmo efeito se observa quando

varia-se a massa do neutralino M, , mantendo-se fixo o parametro k2M.

Na Fig. 3.4, pode-se observar o comportamento da velocidade do som, dado por

, dP

Us T de

(3.1)

em termos da densidade de energia (¢). A andlise deste parametro é importante pois nos
garante a causalidade dos modelos, ou seja, que em nenhuma circunstancia vs > 1, o que
implicaria em informagcao se propagando em velocidades maiores do que a da luz no interior
da estrela*. Note que, em quase todos os casos, existe uma diminuicao abrupta nos valores
de v, entre as fases hadronica (curvas continuas) e a fase de quarks (curvas tracejadas).
Isso ocorre devido a compressibilidade da matéria de quarks ser menor quando comparada

com a matéria hadronica.

3Em alguns casos ndo ocorreram o cruzamento entre as EAE, o que indica a impossibilidade de exis-
téncia de estrelas hibridas para aquelas parametrizacoes

4Neste trabalho foram adotadas unidades relativisticas, onde consideramos G' = ¢ = 1. Portanto, o
valor da velocidade do som, encontra-se normalizado pelo valor da velocidade da luz.
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FIGURA 3.2 — Pressao (P) em funcao do potencial quimico (i), evidenciando a intersegdo das curvas
hadroénicas (azul) e de quarks (vermelha), com M, = 200 MeV. Aqui sdo apresentados os cruzamentos de
fase que foram possiveis dentro do intervalo de parametros utilizados no trabalho. O modelo com maior
valor de pressao para o mesmo potencial quimico é energeticamente favorecido.
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FIGURA 3.3 — Pressao P em funcao da densidade de energia e para todos os casos em que os cruzamentos
ocorreram. As curvas continuas representam a matéria hadronica e as pontilhadas, a matéria de quarks.
O plateau tracejado em preto, indica a regiao onde ocorre a transicao de fase. Como pode ser visto,
neste ponto, ambas as fases apresentam a mesma pressao, havendo uma descontinuidade na densidade de

energia.
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FIGURA 3.4 — Quadrado da velocidade do som v? em funcdo da densidade de energia e para cada um
dos casos estudados. A curvas continuas representam a fase hadronica, enquanto as linhas pontilhadas
representam a fase de quarks.
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Gu/Gs kpy My | Prrans Ae Ptrans
0 000 x | 53,266 | 196,151 | 1179,428
0 0,02 50 | 47,234 | 188,813 | 1166,519
0 0,02 200| 30,227 | 172,511 | 1128,656
01 000 x | 65829 | 194,154 | 1219,881
01 002 50 | 61,024 | 189,131 | 1210,504
0,1 0,02 200 | 44,553 | 172,597 | 1175,995
02 000 x | 89,035 | 204,294 | 1283,432
02 002 50 | 85,618 | 196,078 | 1277,963
02 002 200 66,340 | 175,854 | 1239,629
02 004 50 | 31,820 | 147,756 | 1160,114
03 000 x | 115370 | 240,445 | 1350,277
0,3 002 50 | 110,028 | 233,770 | 1341,226
0,3 002 200 87,910 | 183,101 | 1299,210
0,3 0,02 500 | 35135 | 133,840 | 1182,333
0,3 0,04 50 | 57,568 | 152,782 | 1236,207
04 000 x | 138841 | 305,596 | 1406,791
04 002 50 | 132,982 | 296,234 | 1397,464
04 0,02 200 | 114,009 | 235,359 | 1365,257
04 002 500 65063 | 149,745 | 1267,903
04 004 50 | 84,302 | 173,039 | 1308,949

TABELA 3.1 — Nesta tabela encontram-se os valores relativos a transicao de fase, nomeadamente, pressao
de transigao Piqqns[MeV fmfg], amplitude da descontinuidade na densidade de energia Ae[MeV fmfg] e
o potencial quimico de transigdo pirans [MeV], para cada valor de acoplamento vetorial (G, ), momento
de Fermi k2 [GeV] e massa M, [MeV] da particula de matéria escura. Como pode-se observar, todas
as transigoes de fase foram construidas de forma que os valores relativos a contribuicao da matéria escura
sao0 os mesmos para ambas as fases hadronica e de quarks.

3.2 Estrutura Estelar

Como descrito até o momento, fica clara a influéncia da contribuicao da matéria es-
cura nas EdEs de ambas as fases e, portanto, em suas transicoes de fase, o que mostra
ter grande influéncia na estrutura estelar, assim como em sua estabilidade. Nessa secao
ha uma breve recapitulacao sobre as equacoes de equilibrio hidrostéatico de estrelas com-
pactas, as conhecidas equagoes de Tolman-Oppenheimer-Volkoff (TOV) e as condigdes de
estabilidade de estrelas hibridas para, em seguida, apresentar os diagramas de massa-raio

resultantes das EdEs hibridas apresentadas.
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3.2.1 Equacgoes de Tolman-Oppenheimer-Volkoff

Por meio da Relatividade Geral é possivel determinar as equagoes que correspondem
a configuracao de equilibrio hidrostatico de uma estrela de néutrons. De fato, para essa

deducao, deve-se partir das equacgoes de Einstein, como se segue:

1
R, — §gw,R = 8nT,,, (3.2)

onde R, e R representam o tensor e o escalar de curvatura, respectivamente. O termo

g representa a métrica de espago-tempo e T}, o tensor energia-momento.

Uma vez que se considere que a estrela compacta seja um objeto isotrépico, sime-
tricamente esférico e estatico, chega-se nas conhecidas equagoes TOV (TOLMAN, 1939;
OPPENHEIMER; VOLKOFF, 1939), que trata-se de um sistema de equagoes diferenciais de
primeira ordem que estabelece uma relacao direta entre a microestrutura da estrela, re-
presentada pelas EdEs (ver Fig. 3.3), e suas grandezas observéveis, tais como sua massa
M e raio R.

Como ja mencionado, para calcular as equagoes de TOV, deve-se considerar um ob-
jeto estatico e esfericamente simétrico, o que conduz a um elemento de linha como o
apresentado por Karl Schwarzchild (SCHWARZSCHILD, 1916):

ds? = ="M dt? + O dr? + 12(d6? + sen®0dp?), (3.3)

onde as funcées e’ e eM") sdo escolhidas de forma a garantir uma métrica monoténica
e que nao altere os sinais que caracterizam as coordenadas tipo tempo e tipo espaco.
Todos os outros parametros sao caracteristicos de um sistema de coordenadas esférico. A
micro-estrura da estrela deve ser caracterizada pelo tensor energia-momento que, quando

considerada como composta por um fluido perfeito, assume a formas:
T/W = (8 + P)uuul/ + Pguw (34)

onde ¢ representa a densidade de energia do fluido, P sua pressao e u, as quadri-

velocidades de um elemento infinitesimal do fluido.

Uma vez conhecida a solu¢do de Schwarszchild (SCHWARZSCHILD, 1916), a métrica
pode ser escrita em suas coordenadas como apresentada na Eq. (3.3), e uma vez que
se sabe que o tensor energia-momento é exatamente aquele apresentado na Eq. (3.4),

chega-se as equacgoes de de TOV, como se segue:

dm(r)
dr

= 4me(r)r?, (3.5)
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dP(r)  [P(r) +e(r)][m(r) + 4mr® P(r)]
dr rir — 2m(r)] ’ (3:6)

onde r representa a coordenada radial no interior da estrela e m(r) a quantidade de massa
no interior da regiao delimitada por r. Para que cada camada da estrela nao colapse, a
pressao interna deve equilibrar a “forca gravitacional” exercida sobre a camada, o chamado

equilibrio hidrostético, representado pela Eq. (3.6).

Sendo, portanto, as Egs. (3.5) e (3.6) as conhecidas equagoes de TOV (TOLMAN, 1939;
OPPENHEIMER; VOLKOFF, 1939), que nos fornecem um sistema de equagoes diferenciais,
nao homogéneas e nao lineares. A integracao dessas equacoes permite calcular a massa M
e o raio R da estrela, uma vez que sejam conhecidas as variaveis termodinamicas obtidas
a partir das EdEs (i.e. as varidveis P e ). Do ponto de vista numérico, a solu¢ao das
Egs. (3.5) e (3.6) deve ser entendida como um problema de condi¢do de contorno onde
impdem-se, por intuigdo, que a massa deve ser nula no centro da estrela (m(0) = 0) e
que a pressao deve se anular em sua superficie (P(R) = 0), onde R representa o raio da

estrela.

Como a proposta da presente dissertacao é a andlise da propriedades de estrelas hi-
bridas, faz-se importante uma investigacao sobre a estabilidade de tais estrelas (proxima

sessao), dada a presenca de uma interface que separa o setor hibrido do setor hadrénico.

3.3 Estabilidade de Estrelas Hibridas

Para a anédlise da estabilidade de estrelas hibridas é comum a utilizacao da condicao re-
lativa as frequéncias de oscilacao radial. Tais equacoes foram obtidas por Chandrasekhar
(CHANDRASEKHAR, 1964) ao realizar perturbagoes radiais nas variaveis do fluido (tensor
energia-momento) e do espago-tempo (métrica). Como resultado, chega-se a duas equa-
¢oes de primeira ordem para as varidveis A{/r e AP que representam, respectivamente, o
deslocamento radial relativo e as perturbacoes da pressao. Assim, o sistema de equagoes

é dado por:

dr r

d¢ 1<3§+< AP )_dP ¢ 37)

B P+e)dl dr (P+¢)

2

dP 1
P —— —4Ax(P A
{dr o 7(P+¢e)re },
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onde \ e v sao funcoes relativas & métrica e w é a auto-frequéncia de oscilacao®, onde temos
valores discretos de w®. Mais detalhes sobre oscilacoes radiais podem ser encontrados na

referéncia (FLORES; LUGONES, 2010) e suas citagoes.

3.3.1 Natureza das transicoes de fase e seu efeito na estabilidade estelar

Devido a existéncia de uma interface na regiao interna da estrela, a fase de quarks,
que compoe seu nucleo, estd em permanente contato com a fase hadronica que forma
parte do envelope estelar. Por consequéncia desse contato podem existir reagoes que sao
classificadas pela escala de tempo em que estas acontecem. Assim, a depender dessa escala
de tempo, as reagoes podem ser classificadas como transigoes lentas e rapidas (HAENSEL et
al., 1989), onde as transigdes lentas sdo aquelas cuja escala de tempo das reagoes é maior
que a escala de tempo das oscilagoes e, o contrario, transicoes rapidas sao aquelas cuja a

escala de tempo das reacoes é menor que a escala de tempo das oscilacoes.

No caso das transicoes lentas, que é o objeto de estudo na presente dissertacao, o
fluido proximo a interface mantém sua composicao quando é deslocado de sua posicao
de equilibrio, movendo-se juntamente com a interface. Esse efeito pode ser incorporado
nas condicoes de jungao para as autofuncoes radiais & e AP. Em particular, no caso
de transicoes lentas, essas funcoes sao varidveis continuas, o que pode ser escrito como
(PARISI et al., 2021):

=& -6 =0, [AP]=(AP), - (AP)- =0, (3.9)

onde £ e AP sao os valores do deslocamento radial e a perturbacao lagrangiana na pressao,

«

respectivamente. J& os valores com os indices “+” e “—" referem-se, respectivamente, a

depois e antes da interface, no sentido do centro a superficie da estrela.

De um modo geral a condicao de estabilidade em estrelas compactas é dada pelo

critério:

oM
Oe.

sendo €. a densidade de energia central da estrela. Tal condi¢ao culmina no estabe-

> 0, (3.10)

lecimento da estrela de massa maxima da configuracao como a ultima estrela estavel.
Diferentemente, no caso da andlise por vias de oscilagoes radiais, a tltima estrela estavel
¢ dada pelo critério associado ao valor da frequéncia de oscilacao, quando w? = 07, e sendo

entao solucao das Eqgs. (3.7) e (3.8). Portando, podemos concluir que estrelas com w? < 0

5Por questdo de simplificacdo, foi deixada implicita a dependéncia na coordenada radial 7.

5No seu estado fundamental (wp), podemos determinar a estabilidade através dos valores de wg, quando
positivo estdvel (real) e quando negativo instével (imagindrio).

"Em modos préticos, j4 que w? = 0 é inconclusivo, tomamos que a tltima estrela estdvel é o tltima
estrela com w? positivo.



CAPITULO 3. ESTRELAS HIBRIDAS E O EFEITO DA MATERIA ESCURA 45

sao dinamicamente instéveis.

De fato, na maior parte das situacoes as condigoes (3.10) e w? > 0 sdo equivalentes, ja
que ambas descrevem os limites de estabilidade. Contudo, no caso de estrelas hibridas que
apresentem uma interface entre as fases e, uma vez consideradas transicoes lentas, podem
surgir estrelas estdaveis apds a massa maxima. Ou seja, a ultima estrela estavel, que possui
um modo fundamental de frequéncia positiva, deve ter massa menor e densidade de energia
maior que a estrela de massa maxima da configuracao de equilibrio. Como serd visto na
sequéncia, as transigoes lentas tem implicagoes importantes em nivel macroscopico que ja
foram amplamente estudados por (FLORES et al., 2012; PEREIRA et al., 2018; PARISI et al.,
2021).

3.3.2 Os diagramas de Massa-Raio

Uma vez conhecida a EdE apresentada nos diagramas P x ¢ na Fig. (3.3), esta serd a
condigdo que nos permitird a integracao das equagdes TOV, apresentadas nas Eqgs. (3.5)
e (3.6), em conjuncdo com as equagoes de oscilacao radial (3.7) e (3.8), para anélise
de estabilidade dessas estrelas. Os resultados encontram-se nos diagramas de massa-
raio apresentados na Fig. (3.5). Nestes gréficos as curvas cheias representam a regiao
cujas estrelas sao unicamente hadronicas, enquanto as curvas pontilhadas representam as
estrelas com nucleo de quarks. O ponto preto sobre cada uma das curvas representa a
tltima estrela estavel para cada parametrizacio (quando w? = 0), uma vez considerada
transicoes lentas, como ja discutido na se¢ao anterior. Em cada quadro, diferentes cores
representam diferentes valores de kM. Como pode-se ver, quanto maior o momento de
Fermi do neutralino, menor a massa e o raio das configuracoes estelares. Isso se deve ao
fato desta contribuigao tornar as EdEs, em ambas as fases, mais suaves, ou seja, induzem
menores valores de pressao para mesma densidade de energia. Quando comparamos os
quadros, fica claro o efeito da massa do neutralino que, quanto maior, menor é a massa e

o raio da configuracao estelar.

Outro aspecto interessante é o fato de que o aumento no valor dos parametros relativos
a matéria escura, diminui o valor da pressao de transigao (Piqns), como ja observado na
Tabela 3.1. Fato que tem implicacao direta na configuracao estelar, pois faz com que as
massas maximas das configurac¢oes surjam no setor hibrido (regiao pontilhada), favore-
cendo plenamente a estabilidade de estrelas hibridas, em contrapartida a uma diminuicao
drastica da massa maxima, afastando-as das regides observacionais, destacadas pelas cur-
vas de cor verde e rosa. Estas regioes representam os intervalos de confianca de 95% para
as massas e raios dos eventos PSR J0030+0451 (rosa) e PSR J0740+6620 (verde) medi-
dos pelo NICER (RILEY et al., 2019; MILLER et al., 2019; MILLER et al., 2021; RILEY et al.,
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2021)%. O intervalo marcado pelas linhas horizontais pretas incluem todos os pulsares PSR,
J1614-2230, PSR J0348+0432 e PSR J07404+-6620 (DEMOREST et al., 2010; ANTONIADIS
et al., 2013; CROMARTIE et al., 2019). Note que, quando consideradas transi¢oes lentas,
encontramos estrelas estdaveis além da massa maxima, o que favorece o surgimento de um
setor hibrido em configuracoes que atingem massas mais altas e, portanto, compativeis

com todos os dados observacionais apontados nos graficos.

Ainda sob os mesmos resultados apresentados na Fig. 3.5, pode-se observar, em va-
rios quadros, o aparecimento de estrelas gémeas (twins), ou seja, estrelas com o mesmo
valor de massa, porém com raios distintos sob a mesma configuragao estelar. Existe uma
vasta literatura que discute as diferentes dinamicas capazes de conduzir ao surgimento
de multiplas familias de estrelas estdveis em uma mesma configuracao estelar (GERLACH,
1968; KAMPFER, 1983; GLENDENNING; KETTNER, 2000; ALFORD et al., 2013; ALFORD et
al., 2015; BUBALLA et al., 2014; BENIC et al., 2015; RANEA-SANDOVAL et al., 2016; KAL-
TENBORN et al., 2017; CHRISTIAN et al., 2018; BAYM et al., 2018; ALFORD; SEDRAKIAN,
2017; BAUSWEIN et al., 2019; MOST et al., 2019). No caso da presente dissertagao, os twins
surgem como resultado da escolha por uma transicao de fase hadron-quarks de primeira
ordem de conversao lenta que, como ja discutido anteriormente, induz o surgimento de
setores estaveis apds a massa maxima. Esta classe de familias de estrelas estaveis esta-
belecida como resultado do tipo de transicao de fase é tema amplamente discutido nas
referéncias (DRAGO; PAGLIARA, 2020; FLORES et al., 2012; PEREIRA et al., 2018; PARISI et
al., 2021). A Tabela 4.1 mostra o valor do raio da estrela gémea® & tltima estrela estdvel

das configuracoes estudada.

Outra anédlise interessante a ser destacada faz relacao a variacao do tamanho do ntucleo
de quarks, em termos dos parametros das EdEs. A Fig. 3.6 mostra o perfil da pressao
(P) em termos da coordenada radial no interior da tltima estrela estavel para cada um
dos parametros de EdEs considerados. O ponto em vermelho indica a localidade da
interface hadron-quark no interior da estrela, o que permite estimar o raio de seu ntcleo
de quarks. Como se pode observar, um aumento do momento de Fermi da matéria escura
kEM favorece o surgimento de ntcleos de quarks maiores. O mesmo efeito é verificado
quando aumenta-se a massa do neutralino M,. Resultado que fica ainda mais evidente
com a analise da Tabela 4.1, onde também encontram-se os valores da massa do nicleo

de quarks para cada caso.

8 As linhas pontilhadas e cheias representam diferentes medidas, realizadas por diferentes grupos, sobre
0 mesmo evento.
9Quando o caso existe.
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FIGURA 3.5 — Configuragdo de massa-raio para estrelas hibridas. As linhas cheias representam o setor
hadronico da configuragao de equilibrio e as linhas pontilhadas representam o setor hibrido. Diferentes
cores representam diferentes valores para o momento de fermi k2 M e cada quadro apresenta configuragoes
para diferentes valores para constante de acoplamento G, e massa do neutralino M,,. As regides em verde
e rosa representam os intervalos de confianca de 95% para as massas e raios dos eventos PSR J0030-+0451 e
PSR J0740+6620 medidos pelo NICER, (RILEY et al., 2019; MILLER et al., 2019; MILLER et al., 2021; RILEY
et al., 2021). As linhas horizontais pretas incluem todas as massas observadas, incluindo os pulsares
PSR J1614-2230, PSR J0348+4-0432 e PSR J07404+6620 (DEMOREST et al., 2010; ANTONIADIS et al., 2013;

CROMARTIE et al., 2019)
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FIGURA 3.6 — Perfil que mostra como varia a pressdo interna P da ultima estrela estdvel de cada
parametrizagao, em termos da coordenada radial . O ponto em vermelho marca a posi¢ao onde encontra-
se a interface hadron-quark no interior das estrelas.
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3.4 O Parametro de Deformabilidade

Uma importante restricao astrofisica provém do evento GW170817, detectado pelos
observatoérios de ondas gravitacionais LIGO/Virgo (ABBOTT et al., 2017b; ABBOTT et al.,
2017a). Esse evento, além de iniciar os estudos na astronomia multimensageiral®, forneceu
limites observacionais ao parametro adimensional conhecido como deformabilidade de
maré, muito comum em sistemas binarios de objetos muito compactos como estrelas de
néutrons. A medida que se aproximam, a intensa atracao gravitacional entre elas produz
deformagoes mutuas, e essas deformacoes, associadas ao movimento orbital, geram ondas
gravitacionais, que por sua vez levam a perda de energia e momento angular, fazendo
com que a érbita encolha ainda mais. Quanto menos compacto o fluido da estrela, maior
sua medida de deformabilidade e, vice-versa. Desta forma, uma vez detectadas, as ondas
gravitacionais oriundas de um sistema binario de ENs, podem trazer bons insights sobre

sua microestrutura.

Matematicamente, o parametro de deformabilidade de maré pode ser descrito pela
seguinte fracgao:
_ —Qij

€ij

A (3.11)

onde @);; representa o momento de quadrupolo da estrela que, por sua vez, é influenci-
ado pelo campo gravitacional externo de sua companheira ¢;; (DAMOUR; NAGAR, 2009;
FLANAGAN; HINDERER, 2008; HINDERER et al., 2010). O parametro de deformabilidade A

pode ser escrito em termos nimero de Love ko, como se segue:
2 5
A= §k2R , (3.12)

onde R representa o raio da estrela, enquanto ks é dado por:

8C5
ko = —(1- 2C)*12+ Cyr — 1) — yr] x {2C[6 — 3yr + 3C(5yr — 8)]+

4C3[13 — 11yg + C(3yr — 2) + 2C2(1 + yr)] + 3(1 — 2C?)
X 2—yr+2(yr —1)] x In(1 —2C)} 7, (3.13)

sendo C' = M /R a compacticidade da estrela e yg = y(R), é um parametro adimensional
que surge como solucao da equagao diferencial de Riccati (POLYANIN; ZAITSEV, 2003;
BENDER; ORSZAG, 1999) na superficie da estrela.

dy(r)
dr

r

+y(r) +y(nF(r) +rQ(r) =0, (3.14)

10 Astronomia multimensageira foi o nome cunhado & astronomia observacional, cujo mesmo evento seja
observado por sinal de naturezas distintas, como ocorreu no caso do GW170817 (ABBOTT et al., 2017a).
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onde as fungoes F(r) e Q(r) sao dadas por,

_1- 4rr? [e(r) — P(r)]
g(r) ’

F(r) (3.15)

e(r)+P(r) 6 ]_ [m(r)—i—47rr3p(7") 2

4
Qr) = oy |25 +9P () + v2(r) T r2g(r)

e . (3.16)

que, como pode-se observar, dependem das propriedades do fluido estelar, massa e
coordenada radial, valores que sao obtidos através da integracao das equagoes de TOV.
Como ja mencionado, a quantidade v, representa a velocidade do som no interior da

estrela.

A Eq.(3.14) deve ser resolvida em conjungao com as Egs. (3.5) e (3.6), tomada a
condicao de contorno y(0) = 2. Uma vez resolvido o sistema para yg e calculado o niimero

de Lowve ko, determina-se o parametro de deformabilidade em sua forma adimensional:

2 ko
AN=—-——. 3.17
Vo2 (3.17)
Com isso, torna-se possivel calcular os parametros de deformabilidade para os modelos

de EdEs propostos na presente dissertacao, contanto que leve-se em consideracao a des-
continuidades que existe na densidade de energia devido a transicao de fase de primeira

ordem, que recorre em uma singularidade na Eq. (3.14), no termo

E+p

2
Us

Y

ja que vy = dp/de = 0. Este problema foi inicialmente discutido no sentido de contornar
possiveis descontuidades entre o vacuo externo e a superficie de estrelas incompressiveis
(DAMOUR; NAGAR, 2009). Em seguida, essa abordagem foi estendida para o contexto de
possiveis transicoes de primeira ordem no interior das estrelas e uma condicao de juncao
foi derivada (POSTNIKOV et al., 2010), a qual foi corrigida mais recentemente (TAKATSY;
KOVACS, 2020; ZHANG et al., 2020). Em resumo, para contornar problemas devido a
descontinuidades na densidade de energia deve-se impor a seguinte condicao de juncao

para a fungao y(r):

Ae
E/3+p(ra)’
onde r, representa a coordenada radial onde ocorre a transicao de fase no interior da
estrela, € = m(ry)/(47r3/3) e Ae = e(rqg+€) — e(rqg — €).

y(rg+¢€) =y(rqg —e)

Desta forma foi possivel calcular o parametro de deformabilidade para todo o conjunto
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de parametrizacoes, as quais os cruzamentos ocorreram, como pode ser observado na Fig.
(3.7), que apresenta o parametro de deformabilidade adimensional em termos da massa das
estrelas. Mantendo o padrao dos graficos anteriores, as curvas de linha cheia representam
o setor hadronico e as curvas com linha pontilhada o setor hibrido. Cada um dos quadros
apresenta resultados para diferentes valores de massa do neutralino M,, e constante de
acoplamento vetorial GG, enquanto diferentes cores representam diferentes valores para
o momento de Fermi k2. A linha vertical lilds representa o intervalo observacional
referente ao evento GW170817 (ABBOTT et al., 2017b; ABBOTT et al., 2017a). Como pode-
se observar, um aumento de k2™ diminui A para os mesmos valores de massa, conduzindo
o setor hibrido ao intervalo observacional, em contrapartida a uma diminuicao da massa,

como pode ser visto na Fig. (3.5).
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FIGURA 3.7 — Parametro de deformabilidade adimensional A em termos da massa M. As curvas de
linha cheia representam o setor hadronico e as curvas com linha pontilhada o setor hibrido. Cada um
dos quadros apresentam resultados para diferentes valores de massa do neutralino M,, e constante de
acoplamento vetorial G,, enquanto diferentes cores representam diferentes valores para o momento de
Fermi kPM. A linha vertical rosa representa o intervalo observacional referente ao evento GW170817

420,33

ABBOTT et al., 2017b; ABBOTT et al., 2017a), com valor de Ay 4 = 222,897 HUANG, 2025).
, 98,85



4 Consideracoes finais

4.1 Compilacao dos resultados

A presente dissertacao faz um estudo sobre a contribuicao da matéria escura sob os
parametros astrofisicos observaveis tipicos de estrelas compactas (massa M, raio R e defor-
mabilidade de maré A) para diferentes parametrizagoes de estrelas hibridas, considerando
diferentes valores para o momento de Fermi k2" e massa M, da matéria escura, além
do acoplamento vetorial caracteristico do modelo NJL(SU3) utilizado para representar a
fase de quarks (BUBALLA, 2005; MASUDA et al., 2013; LENZI et al., 2023b). J& para a fase
hadrénica foi utilizado o modelo NL3* (LALAZISSIS et al., 2009).

Na presente dissertacao optou-se por uma abordagem onde a contribuicao da matéria
escura é dada pela soma de um termo cinético diretamente nas EdEs das duas fases,
como apresentado nas Eqs. (2.19) e (2.20). A contribui¢do da matéria escura sobre cada
uma das equagoes de estado podem ser encontradas nos gréficos das Figs. (2.1) e (2.3),
que deixa evidente que o aumento, seja do momento de Fermi ou da massa do Neutralino,
torna as EdEs mais suaves, ou seja, menor valores de pressao (P) para a mesma densidade

de energia ().

O efeito dos parametros da matéria escura nas EdEs nas duas fases, tém implicacao
direta na transicao de fase hadron-quark, as quais foram constituidas tomando como
base a construcao de Maxwell para o estabelecimento de transi¢oes de fase de primeira
ordem. A Fig. (3.2) mostra o diagrama P X p, onde fica evidente a mudanga no ponto
de cruzamento entre as fases, devido a contribuicao da matéria escura. Em casos mais
extremos para os valores de kM e M,, os cruzamentos ndo chegaram a acontecer. Os
valores da pressao e potencial quimico de transicao (Pjrans, firans) podem ser vistos na
Tabela 3.1, onde fica evidente o aumento destes valores com o aumento de k2M M, e
também com a constante de acoplamento vetorial GG,,. Ainda sobre a transigao de fase, a
Fig. (3.3) mostra a descontinuidade da densidade de energia Ae que, assim como Pj.q,s €

[irans, diminui sua amplitude com o aumento dos parametros relativos a matéria escura.

A determinacao dos parametros astrofisicos foram realizados a luz do calculo das auto-

frequéncias wy da oscilagao radial destas estrelas, o que possibilitou a determinacao da
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tltima estrela estavel (w2 = 0) em cada caso, considerando o caso de transicoes de fase
hadron-quark lentas. Tal consideragao implicou no surgimento de estrelas estaveis apds
a massa maxima em praticamente todos os casos, como pode ser visto nos graficos da
Fig. (3.5), onde as linhas cheias representam o setor hadronico e as linhas pontilhadas
o setor hibrido. O ponto preto em cada uma das configuragoes mostra a tltima estrela
estavel. Como esperado, o aumento dos parametros relativos a matéria escura diminuem
a massa das estrelas para o mesmo raio. Em contrapartida, o aumento de kM e M,
aumenta o “range” do setor hibrido, favorecendo o surgimento da massa maxima neste
trecho. Ainda sobre estes graficos, pode-se observar que a contribuicdo da constante
de acoplamento vetorial da fase de quarks G, contribui para a diminuicdo da massa,
conduzindo as configuragoes as regides observacionais (RILEY et al., 2019; MILLER et al.,
2019: MILLER et al., 2021; RILEY et al., 2021; DEMOREST et al., 2010; ANTONIADIS et al.,
2013; CROMARTIE et al., 2019).

Uma caracteristica interessante quando consideradas transigoes lentas no calculo destas
configuragoes, é o surgimento de estrelas gémeas, ou seja, estrelas com mesma massa,
porém raios e densidades de energia diferentes (ver Tabela 4.1). O surgimento desta nova
familia de estrelas estéveis, apds a massa maxima, lanca uma luz na possibilidade de

detecgao de estrelas hibridas, visto que ocorrem em regioes de massas mais altas.

Outro aspecto interessante analisado na dissertacao é o tamanho do nucleo de quarks,
aspecto mostrado nos diagramas (P x r) na Fig. (3.6), que mostram como varia a pressao
no interior da ultima estrela estavel. Os pontos vermelhos indicam a posicao da interface
hadron-quark em cada caso no interior da estrela. Como é evidente, pode-se observar
um favorecimento a nucleo de quarks maiores a medida que se aumentam os parametros

relativos & matéria escura.

Por fim, o calculo do parametro de deformabilidade adimensional é feito para cada caso
estudado. Como pode ser visto nos gréficos da Fig. (3.7), EdEs mais suaves, portanto
com valores de k2™ e M, maiores, diminuem o A para a mesma massa, o que favorece o
surgimento destas configuracoes sob “range” observacional relativo ao evento GW170817
(ABBOTT et al., 2017b; ABBOTT et al., 2017a), representados pela reta vertical rosa nos

graficos.

Uma compilagao de todos os resultados relativos a tltima estrela estavel e os valores
maximos de massa em cada configuracao para cada um dos parametros considerados no

correr da presente dissertacao, podem ser encontrados nas tabelas 4.1 e 4.2.
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twin

q
M Rtwin £ 0

last

Go/Gs kM My | Rust | Miast | Nast | €' | Rl
0,0 0,00 x | 12,703 | 1,763 | 59,886 | 8,214 | 6,675 | 0,833 | 15,223 | 2,586
0,0 0,02 50 | 12,438 | 1,713 | 61,303 | 8,215 | 6,870 | 0,875 | 14,198 | 3,346
0,0 0,02 200 | 11,603 | 1,580 | 59,246 | 8,216 | 7,461 | 1,047 - -
0,1 0,00 x |12,997 | 1,872 | 51,110 | 8,072 | 6,347 | 0,749 | 15,189 | 1,673
0,1 0,02 50 | 12,805 | 1,832 | 53,048 | 7,974 | 6,495 | 0,791 | 15,029 | 2,559
0,1 0,02 200 | 12,143 | 1,703 | 57,118 | 7,976 | 7,036 | 0,918 | 13,421 | 3,643
0,2 0,00 x | 13,212 | 1,996 | 39,875 | 8,353 | 5,767 | 0,625 | 15,088 | 1,806
0,2 0,02 50 | 13,085 | 1,969 | 41,291 | 7,602 | 5,853 | 0,655 | 14,968 | 1,806
0,2 0,02 200 | 12,568 | 1,842 | 48,298 | 8,056 | 6,396 | 0,773 | 14,645 | 2,560
0,2 0,04 50 | 11,495 | 1,629 | 51,526 | 8,286 | 7,566 | 1,060 - -
0,3 0,00 x | 13,100 | 2,059 | 30,108 | 9,450 | 5,305 | 0,599 | 15,050 | 1,853
0,3 002 50 | 13,023 | 2,038 | 31,642 | 9.205 | 5,392 | 0,600 | 14,937 | 1,853
0,3 0,02 200 | 12,725 | 1,942 | 38,714 | 8,343 | 5,857 | 0,688 | 14,607 | 1,854
0,3 0,02 500 | 11,437 | 1,654 | 47,918 | 7,794 | 7,492 | 1,075 - -
0,3 0,04 50 | 12,050 | 1,773 | 47,338 | 7,977 | 6,714 | 0,864 | 13,970 | 2,844
0,4 0,00 x | 12,834 | 2,074 | 23,518 | 10,819 | 5,100 | 0,622 | 15,052 | 1,847
0,4 0,02 50 | 12,759 | 2,054 | 24,593 | 10,715 | 5,169 | 0,624 | 14,909 | 1,900
0,4 0,02 200 | 12,552 | 1,990 | 28,836 | 9,664 | 5,435 | 0,656 | 14,587 | 1,901
0,4 0,02 500 | 11,922 | 1,796 | 42,045 | 8,247 | 6,523 | 0,829 | 13,976 | 1,850
0,4 0,04 50 | 12,239 | 1,882 | 37,311 | 8,561 | 6,008 | 0,729 | 14,188 | 1,902

TABELA 4.1 — Esta tabela mostra alguns dos dados relativos a tltima estrela estavel para cada uma das
parametrizagoes. No primeiro quadro, os parametros que distinguem cada EdE, acoplamento vetorial G,
momento de Fermi k2 [GeV] e massa do neutralino M, [MeV]. Na sequéncia encontram-se os resultados
relativos a tultima estrela estdvel, o raio Rj.s [km], a Massa M. [Mg], o parametro de deformabilidade
Ajast e densidade de energia central 5})'“‘“ [MeV.fm_g]. Na sequéncia, também encontram-se os dados do
raio Rl [km] e massa M/ [Ms] do niicleo de quarks da tltima estrela hibrida estédvel. Por fim, o raio da

estrela gémea da ultima estrela estavel Riyin [km] e sua densidade central eiyin [MeV.fmf?’] encontram-se
nas duas ultimas colunas.
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Go/Gs KBM M, | e | Mg | Rumax
0,0 0,00 x |4563| 1,812 | 13,535
0,0 0,02 50 | 5172 | 1,749 | 13,027
0,0 0,02 200 |6,390 | 1,597 | 11,873
0,1 0,00 x |2]165 | 1,978 | 15,016
0,1 0,02 50 |3,937 | 1,911 | 13,974
0,1 0,02 1200|5219 | 1,741 | 12,744
0,2 0,00 x |27107 2,193 | 14,884
0,2 0,02 50 | 2,107 | 2,145 | 14,790
0,2 0,02 200 |3915 | 1,934 | 13,785
0,2 0,04 50 |5951 | 1,652 | 11,899
0,3 0,00 x |2223]2352 14,786
0,3 0,02 50 | 2903|2312 | 14,695
0,3 0,02 200 |3275 | 2,120 | 14,392
0,3 0,02 500 5814 | 1,677 | 11,900
0,3 0,04 50 | 4,576 | 1,836 | 13,015
04 0,00 x |3958 2456 | 14,657
04 0,02 50 | 3,431 | 2,421 | 14,586
04 0,02 200 |2270 | 2,284 | 14,385
04 0,02 500 | 4,229 | 1,882 | 13,145
04 0,04 50 | 3,435 | 2,043 | 13,936

TABELA 4.2 — Esta tabela apresenta alguns dos valores relativos a estrela de massa maxima de cada uma
das configuragoes. No primeiro quadro, os parametros que distinguem cada EdE, acoplamento vetorial
G,, momento de Fermi k2™ [GeV] e massa do neutralino M, [MeV]. Na sequéncia encontram-se a
densidade central da massa maxima e{*** [MeV.fm_3], a massa Mj,st[Mp] e o raio Ryaq [km].

4.1.1 Conclusoes e Perspectivas

Foi mostrado neste trabalho que achar um conjunto de parametros adequados, rela-
tivos a matéria escura e o acoplamento vetorial da fase de quarks, que resulte em uma
configuragao estelar que contemple todos os dados observacionais, nao é simples, pois re-
quer cada vez mais refinamento em torno dos valores mais promissores. Neste sentido, os
resultados apontam que a melhor otimizacao de parametros para que se encontrem estre-
las hibridas estaveis compativeis com todos os dados observacionais devem encontrar-se
no entorno dos seguintes valores: G,/Gs = 0,3; kRM = 0,04 GeV e M, = 50 MeV.
Contudo, um melhor refinamento dessas possibilidades deve ser feito para que se encontre
a melhor combinacao de parametros. Neste sentido, algumas perspectivas de trabalhos

futuros se acendem:
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1. Utilizagado de métodos de regressao/otimizagao, como andlise Bayesiana ou redes
neurais, para melhor estimativa das parametrizagoes relativas a matéria escura, que

se adéquem aos dados observacionais.

2. Considerar a utilizacao de diversas EdEs hadronicas e, neste sentido, utilizar as
mesmas técnicas de regressao/otimizacao, para definir os parametros com melhor

correspondencia aos dados observacionais.

3. Analisar o efeito da matéria escura no calculo dos modos-g de oscilagoes nao-radiais,
ja que estes sao modos favorecidos em estrelas com transicoes de fase de primeira-
ordem (MINTUTTI et al., 2003; ZHAO; LATTIMER, 2022; REISENEGGER; GOLDREICH,
1999).

4. Aplicar o formalismo de dois fluidos, como realizado em (RODRIGUES, 2024), e com-

parar com os resultados obtidos com o formalismo aplicado na presente dissertacao.

Como pode-se perceber, o tema abordado na tese é extremamente amplo, e o que
foi apresentado nesta dissertagao é um recorte dentre diversas possibilidades que podem
emergir deste trabalho. Foram muitos os temas abordados em pouquissimo tempo: um
pouco sobre matéria escura, modelo padrao de particulas e seus modelos efetivos, transi-
¢ao de fase hadron-quark. Tudo isso somente para construcao de um conjunto de EdEs
hibridas. O trabalho também exigiu bom conhecimento em relatividade geral, requisito
minimo para o entendimento das equagoes de TOV e as equacoes de oscilacoes radiais,
necessarias para a analise da estabilidade da configuracao de estrelas hibridas. Além do
calculo do parametro de deformabilidade. Tudo isso para validagao das parametrizacoes
das EdE. Alias, foram quase 100 EdEs analisadas no correr deste trabalho, sendo apre-
sentado na dissertacao uma compilagao dos melhores resultados. Por fim, foi um trabalho

longo, que exigiu muito esforco e aprendizado.
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! RESUMO:

A presente dissertagdo apresenta um estudo detalhado sobre o efeito da matéria escura nas propriedades ¢
estabilidade de estrelas hibridas. Para tal, optou-se por uma abordagem onde se mistura a contribuigéo de
matéria escura tanto na matéria hadronica quanto na matéria de quarks, assumindo que a interagao ocorral
por meio da troca de um boson de Higgs. Para a construcdo de uma equagdo de estado hibrida, optou-se
pela prescricdo de Maxwell, onde o potencial quimico e a pressao se mantém continuos na interface entre
as duas fases, resultando em uma transicdo de fase de primeira ordem. Para a matéria hadronica, foi
utilizado o conjunto de pardmetros NL3*, enquanto que para a matéria de quarks, o modelo de
[Nambu-Jona-Lasinio (SU3) com acoplamento vetorial. Os resultados apontam que variagcdes do momento
de Fermi ¢ da massa da matéria escura alteram os parametros da transi¢do de fase, afetando sensivelmente]
as curvas no diagrama de massa-raio e, consequentemente, o parametro de deformabilidade. Al
estabilidade das configuragdes, outro aspecto abordado no trabalho por meio do calculo das frequéncias|
de oscilag@o radial, mostrou que o aumento dos parametros relativos a matéria escura inibe o surgimento|
de familias de estrelas hibridas estaveis apds a massa maxima, diminuindo os valores de massa em cada
configuragdo, afastando as curvas das regides observaveis. Em contrapartida, a interagdo com a matéria|
escura favorece o aumento do nuicleo de quarks em cada configuracdo e, consequentemente, o surgimento|

de estrelas hibridas na regido observavel relativa ao evento GW170817.
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