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RESUMO

O presente estudo tem como principal ambicao analisar relacao entre o resfriamento de uma
estrela de néutrons e a quantidade de matéria escura que este objeto pode acretar ao longo
de sua vida. Nesse contexto, pode-se inferir duas condicoes para que as estrelas de néutrons
existam e alcancem pelo menos 10? anos: a massa acretada nio colapsa gravitacionalmente;
ou, ao colapsar, o buraco negro formado a partir desse processo evaporar mais rapido
do que ganhar massa. Na regiao de massa presente neste trabalho, sera mostrado que
0 colapso s6 acontece se a matéria escura for bosénica e, por conta dessa propriedade
e do ambiente ao redor do niicleo da estrela, havera a formacao de um condensado de
Bose-Einstein antes do colapso. Em vista disso. o mimero de particulas necessarias para se
formar um BEC, N, no interior da estrela; e o tempo de termalizagao dessas particulas,
tin, sa0 as duas grandezas que se relacionam com a temperatura central da estrela. Através
da evolucédo térmica, pode-se, entdo, estudar como Ny, e ty, se comportam ao longo da
vida da estrela. Por conseguinte, as restricoes tedricas que surgem da evolucio dessas
grandezas demonstram que considerar a idade final da estrela, quando ja esta resfriada,
é suficiente para obter um perfil de exclusao da sec¢ao de choque da matéria escura em

funcao do seu valor de massa.

Palavras-chave: Estrelas de Neutrons. Matéria Escura. Resfriamento.



ABSTRACT

The main ambition of the present work is to analize the relation of the cooling of a neutron
star and the quantity of dark matter that this object can accrete in its lifetime. In this
context, two conditions can be inferred for neutron stars to exist and reach at least 10°
vears: the accumulated mass in the star’s core does not gravitationally collapse; or, if
it does collapse, the formed black hole from this process evaporates faster than it gains
mass. For the mass region present in this work, it will be shown that the collapse will take
place only if the dark matter is bosonic and, because of this property and the envirnoment
around the star’s core, it will form a Bose-Einstein condensate before the collapse. Hence,
the required number of particles for a Bose-Einstein condensate to form, Ny, and the time
spent on the thermalization of this particles, t,,, are related with the central temperature
of the star. Through the thermal evolution it is possible to study the behaviour of N,
and ty, throughout the lifespan of a neutron star. Therefore, the theoretical limits that
arises from the evolution of these quantities demonstrates that the final years of a neutron
star, once it has cooled down, are sufficient to get an exclusion profile of the cross section

as a function of its mass.

Keywords: Neutron Stars. Dark Matter. Cooling.
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1 INTRODUCAO

1.1 CONTEXTO HISTORICO

A definigdo moderna de matéria escura (DM - Dark Matter) é atribuida a uma
classe de particulas nao barionicas responséavel por 84.4% de toda a densidade de matéria
e por 26.4% de toda densidade de energia do Universo no modelo cosmolégico ACDM
(Lambda Cold Dark Matter) [1]. Apesar da nomenclatura ndo ser recente na histéria da
ciéncia [2], s6 em 1933 é que surgiu a primeira evidéncia que comprovaria a sua existéncia,
com Fritz Zwicky, através da proposta conhecida como missing mass [3]. Zwicky aplicou
o Teorema de Virial para estimar a massa do aglomerado de galdxias de Coma (Coma
cluster) e estimou que a razao entre massa total do aglomerado e a massa observada,
baseada nos objetos luminosos, era de cerca de 400. Nota-se que até o inicio do século 20,

acreditava-se que praticamente toda a matéria do Universo residia nas estrelas [4].

Desde que a comunidade cientifica se deu conta da problematica proposta por
Zwicky, muitos esforcos tem sido feitos na tentativa de explicar a falta de massa observada.
De experimentos de deteccao direta, como os realizados por equipes do ATLAS e CMS
no LHC [5], e indireta, como [6], até teorias alternativas de gravitacao que excluem a

existéncia de matéria escura, como [7].

Antes da descoberta do néutron, Lev Landau previu a existéncia das estrelas
de néutrons que, segundo ele, seriam estrelas estranhas cujo sistema violaria a mecanica
quantica [8]. Ulterior a descoberta do néutron e pouco depois da publicacio do estudo
acerca do aglomerado de Coma, Fritz Zwicky e Walter Baade publicam wm artigo que, pela
primeira vez, propos a existéncia de estrelas de néutrons (NS - Neutron Stars) [9]: estrelas
remanescentes de explosoes de supernovas cuja progenitora possuia uma massa estimada
de 8My S Mg < 25M,, vencendo a pressao de degenerescéncia dos elétrons e cujo
material ndo colapsa por conta da degenerescéncia dos néutrons, exibindo densidades de até
10Mg/em®. Ainda na mesma década, Robert Oppenheimer e George Volkoff publicaram
um artigo [10] no qual fluidos estdticos e esfericamente simétricos, aliados & conservacio
de energia e momento, no formalismo das equacoes de campo de Einstein, deram forma
a chamada equagao de TOV (Tolman-Oppenheimer-Volkoff) que, somada a equacgao de
continuidade de massa, formam o conjunto de equacgoes diferenciais acopladas mais usadas
para se construir uma familia de estrelas a luz da relatividade geral. Contemporaneo a
predicao tedrica das NS e a equacao de TOV estao as regras de selecao do decaimento
beta e a descoberta do processo Urca [11], ambos importantes no que diz respeito ao

resfriamento de estrelas de néutrons, uma vez que o principal mecanismo de resfriamento
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dessas estrelas, durante aproximadamente os seus primeiros mil anos, se da através da

emissao de neutrinos [12, 13].

Uma vez que a matéria escura interage com a matéria comum, principalmente
através da gravidade, é completamente plausivel a premissa de que objetos com campos
gravitacionais intensos possam acumular DM em seus interiores ao longo de sua vida. Em
1985, William H.Press e David N. Spergel estudaram o que aconteceria com as particulas
aglomeradas no interior do Sol e observaram dois fatos: a matéria escura poderia perder
energia para a estrela através de miiltiplos espalhamentos; e esse fenémeno poderia, a

principio, determinar algum tipo de assinatura nas curvas de resfriamento do Sol [14, 15].

Antes da detecgao da primeira NS, muitas das propriedades dessas estrelas ja
eram estudadas. Em torno de 1960, a evolucao térmica dessas estrelas passou a ser um
mecanismo de sondagem dos dados observacionais e foi o responsavel pela indicagao de que
os objetos presentes nos centros de galaxias nao eram NS [16]. Ainda na mesma década,
aconteceram as primeiras deteccoes do que vieram a ser chamadas de pulsares, que sdo
estrelas de néutrons com rotacoes intensas e que, devido aos seus campos magnéticos

poderosos, irradiam energia eletromagnética.

A partir de entao, estudar as estrelas de néutrons se tornou um excelente e
importante laboratério natural para estudos e testes de diversos campos e teorias fisicas.
As propriedades micro e macroscopicas dessas estrelas estao diretamente ligadas. Modelar
estas estrelas — encontrar uma familia de estrelas — é sinénimo de construir a sua
composicao microscopica, que, por sua vez, s6 pode ser estudada a partir das interagoes
nucleares entre os seus componentes. A imprecisao com a qual as forcas nucleares sao
medidas dao abertura para uma enorme quantidade de testes de teorias nucleares, que
governaim a relacao entre energia e pressao no interior dessas estrelas, chamada de Equacio
de Estado (EOS - Equation of State). A composicao destas estrelas também esta ligada
ao transporte de energia no seu interior, e, dessa forma, é de grande importincia para o

estudo do resfriamento.

1.2 MOTIVACAO

Diante das fortes evidéncias que favorecem a existéncia de matéria escura, que
vem crescendo na comunidade cientifica para explicar uma série de dados observaveis —
como as curvas de rotacio das galaxias, os efeitos de lentes gravitacionais, a formacao de
galaxias, CMB (Cosmic Microwave Background - radia¢ao césmica de fundo), entre outros
— [17], estudar e entender as suas propriedades é de grande importancia. Uma grande
quantidade de experimentos que visam a sua deteccdo, realizados por diversos grupos de

colaboragao, ja sondaram toda a regiao de massa da faixa de MeV e apresentam resultados
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Figura 1.1 — Limites superiores nas se¢oes de choque da matéria escura como fungiao da
sua massa (retirado de [1]).
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consistentes entre si no que diz respeito a se¢ao de choque, como na figura 1.1. Além disso,
demandaram-se esforcos para tentar encontrar assinaturas da presenca de DM acretada
nas estrelas de néutrons através das curvas de resfriamento delas, mas sem sucesso [18,
19]. Tendo isso em vista, as motivagoes para o estudo proposto por este trabalho sao: (i)
estudar os limites impostos pela teoria para a regido de massa presentes na literatura
(GeV); e (ii) observar se o perfil de resfriamento de nma NS pode interferir na quantidade
de DM acretada.

1.3 ORGANIZACAO DO TRABALHO

Esta dissertacao esta organizada em 5 capitulos. Neste primeiro capitulo, foi
apresentada a contextualizacdo dos problemas que serao abordados e trabalhados. No
proximo capitulo, sera construida a teoria de acrecao de matéria escura por estrelas de
néutrons no formalismo da relatividade geral. No capitulo 3, serao estudadas as equacoes
utilizadas para examinar a evolucao térmica de uma estrela, ainda no formalismo da
relatividade geral. No capitulo 4, estao os objetos principais da pesquisa e as contribuigoes
acerca da unido das teorias construidas nos dois capitulos anteriores. No capitulo 5, sao
exibidas as conclusoes do trabalho e uma andlise de tudo o que foi feito, de forma a deixar

sugestoes para trabalhos futuros.



2 MATERIA ESCURA EM ESTRELAS DE NEUTRONS

2.1 INTRODUCAO

A matéria escura é uma classe completamente misteriosa de matéria. Uma pessoa
presa dentro de uma sala feita de matéria escura seria capaz de enxergar tudo que acontece

fora desta sala, pois os fétons nao ’sentem’ a presenca dela.

Para estudar a matéria escura é necessario modela-la e a sna modelagem esta
diretamente ligada & natureza da fisica além do modelo padrao (Beyond Standart Model
— BSM)[1].

Este trabalho visa o estudo da matéria escura que acumula no interior das estrelas.
Para que isso seja possivel, é suposto que as particulas de DM interagem com a matéria
comum, mesmo que de maneira extremamente fraca, além da ja evidenciada interacao
gravitacional, para que estas possam perder energia através de espalhamentos e, com o

passar do tempo. se acumulem no interior das estrelas.

Para a fisica de particulas do modelo padrao, assumir que a DM interage com
a matéria comum, mesmo que indiretamente, implica em uma contribuicdo quadritica
para a chamada Massa de Higgs (Higgs Mass). Esse é o chamado Problema de Hierarquia
(Hierarchy Porblem) e particulas de fora do modelo padrao que interagem fracamente com
a matéria do universo observavel devem ser escolhidas de forma cuidadosa para resolvé-lo
[20].

A faixa de massas de DM abordadas por este trabalho esta na faixa de GeV, 3
ordens de grandeza abaixo da regido prevista teoricamente onde deve haver uma ‘nova
fisica’ (BSM) [20]. Por isso levam-se em conta as chamadas WIMP's ( Weakly Interacting
Massive Particles — Particulas Massivas de Intercoes Fracas) como candidatas a DM.
Essas também oferecemn uma explicacao para a abundéancia de DM e a falta de suas

anti-particulas (a assimetria de DM).

Existem outras hipéteses de particulas interessantes que possuem mecanismos
diversos para a descricdo da matéria escura, como os Dark Photons, Axions e Sterile
Neutrinos, cada um abordando diferentes aspectos da fisica além do modelo padrao, mas

que nao farao parte deste trabalho.

Neste capitulo, serao construidas as ferramentas necessarias para estudar o acumulo

de matéria escura no interior de Estrelas de Néutrons, desde a geometria do espaco-tempo
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ao redor da estrela de referéncia e a acrecio de matéria escura por essa; até as condicoes
para que a estrela mantenha sua estabilidade, considerando-se o Modelo Padrao de Halo

(SHM) [21, 22], que restringe o estudo a estrelas estiticas no referencial do halo de DM.

Ao longo de todo esse trabalho, serao consideradas as ditas unidades geometrizadas:

G=c=1.

2.2 GEOMETRIA DO ESPACO-TEMPO

Primeiramente, é necessario modelar a geometria do espago-tempo no interior
e no exterior de uma estrela esfericamente simétrica. Para uma distribuicao estatica, o

elemento de linha é definido como:

ds® = g, dx*dz” = B(r)dt* — A(r)dr? — r*d6* — r*sin(6)*dy*

= 222 — A dr? — 12d6? — r2sin(0)2de?.

(1)

Supondo que a matéria estelar é um fluido perfeito, seu tensor de energia-momento

é dado por

T = —Pg" + (e + P)u"u” (2)

- - . -~ . . ol
onde g" é o tensor métrico; P a pressao; € a densidade de energia; e u* = ‘% éa
quadrivelocidade do elemento de fluido. Para construir a estrutura do espaco-tempo na
regiao de uma estrela com a métrica dada por (1) e o tensor de energia momento dado por

(2), basta usar a equacao de campo de Einstein

GH = 8T, (3)

Para a equacio acima sdo importantes as defini¢oes do Tensor de Eintein, o Tensor

de Ricei e a curvatura escalar, respectivamente: G = R — 1%g““’ﬂ; Y0 R= g, B,

B .
0", é dada por

(74

A definigdo para o tensor de Ricci R, = R4

ore . are,
why = Oi:j - 8J§ +T _.-'_-l*,-l—q;w ~1 Burl,ufi (4)

R"
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. ; (4 o ﬁ aga',@ aﬂ — agﬁ ] R . S L . . STy
sendo I, = %5 [—ad:"r + 5% — 72| 0s sfmbolos de Christoffel de segunda espécie,
entao, para a métrica aqui considerada (1), as componentes nao nulas do tensor de Ricci

sa0

Roo = (_(I)” + N — o2 2;{)!) E,_2(¢P—A}

7
n ' w1 T Q(D,
RH:—(D — AP +¢’2—?— (5)
Ros = (14+71® —rA) e

Rs3 = Rypsen® ().

Na regiao externa a estrela esférica, onde nao existe matéria (p = P = () vale que
G" = 0, o que implica em R* = 1g""R = 0. Aplicando esta condicdo, a solucao para fora

da estrela, conhecida como solucao de Schwarzschild [23], pode ser calculada como

com Mg representando a massa da estrela e r a distancia radial, saindo do centro

da estrela. Para o interior da estrela, deve-se considerar a conservagao de energia-momento,
o ‘ 3 I3 s : L # ~ e 1

dada pela equagio D, T" = 9,T" +T" 5, T + I* ;?;:-TV’J) = 0; e aplica-la a equacao de

campo de Einstein (3), que conduzira a equagao de TOV (Tolman-Oppenheimer-Volkoff),

dada por

dP dd

— = —(P(r)+¢e(r)— 7

= —(P() + ) (”
onde P(r) é a pressao e €(r) é a densidade de energia. Além da equagao acima, deve-

se, também, tomar a defini¢do da massa contida numa regiao de raior M (r) = 4w [§ e(r’)dr'.

Com algumas manipulagoes algébricas encontra-se uma expressiao para ®:

r 1 (M) +4xr2P(r")) |, ,
D(r) =£ - (0 dr (8)
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onde P(r) é a densidade de pressao e €(r) é a densidade de energia. Logo, as

componentes da métrica no interior da estrela sao dadas pelas seguintes equacoes:

! (9)

2.3 EQUACAO DE GEODESICA

Sendo 7 o tempo préprio da particula, lembrando que ¢ = 1, e seguindo as ideias
presentes em [24, 25|, fazendo com que ds* = dr? na equacio (1); e com que o movimento

das particulas seja restrito ao plano § = 7/2, tem-se

2 _ BE—A(Mdr — 12de® = | B 2 — A I 299°] 42
dr* = B(r)dt*—A(r)dr® — ride*® = B(I)drz A(?)dT2 s dr -
dt? dr® o dp?
>1=|B0gm ~AGE ~ T g

As equacoes de movimento podem ser encontradas a partir das simetrias impostas
pelo problema: (i) independéncia temporal e (i) simetria polar no plano ¢ = /2. Dado
que o sistema estudado é de uma forca central, (i) e (7i) sdo consequéncias diretas
das conservacoes de energia e momento, respectivamente. Sabendo que as componentes
temporal e angular do quadrimomento da particula p, estao relacionadas com a energia e
com o momento angular, respectivamente, de maneira genérica, pode-se escrever pg = m-e
e p, = m-J, onde e e J representam a energia por unidade de massa e o momento
angular por unidade de massa, ou ainda, a densidade de energia e densidade de momento,

respectivamente. Assim, pode-se escrever

. it ;
(i) =p° = 6%po = B(r)'po = - = =
dr  B(r)
dp J (11)

- 5 2 -9

(1) = p*° = pPPpy = ¢~ p, = —.
) 2 ¥ dr .r.z

Substituindo as expressoes acima na equacao (10) e fazendo algumas manipulacoes

algébricas, encontra-se a equacao que define a trajetoria das particulas no plano equatorial:

= (12)
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Figura 2.1 — Representacgio simplificada da regido onde as particulas com érbitas que
satisfazem a condigdo 7., < Ry (em cinza) e podem espalhar com a matéria
da estrela. Em vermelho um exemplo de particula que nao satisfaz a condigao.
Sendo r o raio de uma particula de teste, r,.,. o raio do periélio da érbita de
uma dada particula e Rg o raio da estrela que estd acretando matéria escura.

As variaveis J e e sdo invariantes de movimento que podem ser definidas muito
longe da estrela, onde valem as aproximacoes de campo fraco. Seja essa distancia r = Ry,

com Ry — oo, onde se definem as variaveis pelas expressoes

J = Risin*(0) i—p = vRysin(a) (13)
dr
_f, MeNdt . . ,_

onde J é o momento angular por unidade de massa e Iy = %vg é a energia por
unidade de massa. O angulo « diz respeito ao angulo incidente da particula de teste sobre
o plano tangente a esfera de raio Ry centrada na estrela, como mostrado na figura 2.2. As
definicées acima s6 valem para Ry — oo, onde o tecido do espago-tempo é plano. Por isso,

é importante tomar cuidado ao definir By no momento da integracao numérica.

A equacao (12) define a 6rbita para a particula de matéria escura e, por isso, fixa
a menor distancia dessa trajetéria como 1., 0 raio do periélio. quando a érbita é eliptica.
Para que a particula espalhe ao menos uma vez na estrela, é essencial que r,, seja no
maximo igual ao raio Rg da estrela r,., < Rg, como na figura 2.1. Matematicamente o

periélio de uma 6rbita pode ser definido como

dr
dy

"=T'per
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Figura 2.2 — Vista do plano # = 7/2, com apenas uma particula de velocidade v entrando
na regiao delimitada por Ry.

O |
< Al ===
. e e =
57 A S <
5 A= <
F g -
7 <
’ ? o]
i b
’ \
] A
i Al
i w v
i i i | T
L L
]
' T
. Estrela i
\
!
\~ '
r
\\ 4
#
\\ >
3
. ,
\_“ ’/’

que implica na seguinte condicao sobre o momento angular de cada particula

T2 < Jhee = RS @ -1 (16)

2.4 FLUXO INCIDENTE

Agora que toda a estrutura do espaco-tempo esta construida, impondo a restricao
(16) as particulas de matéria escura, é de interesse buscar quantas particulas estao sendo

acumuladas pela estrela.

No cendrio em que uma tinica particula cruza a regiao delimitada por Ry — oo,
em ¢ = 7/2 e com velocidade v, tem-se uma figura como a 2.2. A velocidade radial,
vsen(a), é a responsavel pela 'queda’ da particula, de forma que uma pequena alteragao
na velocidade seja dv; e no dngulo seja cos(a)da. Para uma distribuicao de velocidades
p(v), o nimero de particulas com velocidades entre v e v + dv e com angulos a e a + da é
dN = p(v)vsin(a)dvcos(a)da. Da figura 2.2, facilmente pode-se dizer que a esta limitado

a regiao [O, %) para garantir que as particulas nio estao saindo da estrela.

O elemento de area na superficie de uma regiao esférica arbitraria de raio r
é dA = r?sen(0)dfdyp. Assim, para o raio Ry e 0 = 7/2, o elemento de édrea é dA =
R25(0 — m/2)dfdyp. A érea total da estrela acretando particulas é A = [7 [TdA = 27R? e

o fluxo de particulas por unidade de tempo dF = A - dN que atravessa a esfera de raio Ry



T~

dF = 2w Ryp(v)vdvcos(a)sin(a)da. (17)

E importante ressaltar que Ry — 0o, para garantir que a estrela estd atraindo
toda a matéria escura disponivel. Fisicamente, o efeito gravitacional da estrela morre
a uma distdncia suficientemente grande, entretanto, essa atracao vai até o infinito, do
ponto de vista matematico. Por argumentos de continuidade, o mimero de particulas que
atravessam a esfera fixada em Ry deve ser igual ao nimero de particulas que atravessam a

superficie da estrela.

O modelo SHM é definido por uma distribuicao suave de massas e velocidades,

que implica em uma distribuicio de Maxwell-Boltzmann para a matéria escura

% 3/2 2
p(v)dv = n, — Amv’e % dv (18)

onde n, representa a densidade de niimero de DM do halo; e 1 é a velocidade

média da distribuicao DM. Reescrevendo a equacao (17)

3/2

1 o = . . :
dF = v | ny — 4m’e " dv | 21 Ricos(a)sin(a)da (19)
0

S5

Antes de calcular o valor de F, é conveniente reescrever a equacao (19) em termos
das variaveis J e Ey. Para isso, é necessario fazer uma transformacao Jacobiana. Partindo
das equacoes (13) e (14), e sabendo que d(cos?(x)) = 2cos(x)sin(x)dx, entdo a expressio

do Jacobiano j(a, v, Ey, J?) é dada por

: d(cos*(a),v) 1
2 p— p—
ilowv. By, I*) = |\ =5re— | = GEYPR? (20)

e a equacao (19) fica nos moldes desejados

dF = n, in?e 7% dBydJ? (21)

T
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Finalmente, utilizando a condic¢ao de (16) e a equacao (21), calcula-se o niimero

de particulas que cruzam a superficie da esfera por unidade de tempo F

]. 3{']2 i o0 _QE '1?27&03? e
P=ny,| — 4?1'"‘/ e "o dEn/ dJ?
TV Jo 0 .
; (22)
1\ , 8 2M\
=R : 4 Ré— (1— ) —1
*\ g %D Rg
Rearranjando os termos da ultima equacio, obtém-se:
4 RgMgq
F=nq vr_Balls (23)

w (1-35)
2.5 ESPALHAMENTO

Apesar de obter o conjunto de particulas que podem ser capturadas pelo campo
gravitacional da estrela, dado por F na equacao (23), é necessdrio, ainda, assegurar que

essas vao ficar presas ao interior da estrela.

Para isso, é preciso calcular o mimero efetivo de particulas, f, que espalham, ao
menos uma vez, no interior da estrela. Assumindo que a matéria escura possa espalhar

com a matéria da estrela, entao a expressao usada para calcular f é dada por [18, 26, 27]

f= (1= Joxmd) (24)

onde os colchetes angulares representam a média de todas as trajetérias possiveis
das particulas de matéria escura; o, representa a secao de choque efetiva da matéria escura

com a matéria no interior da estrela; e ny, é a densidade de ntimero local de barions.

Se a estrela estudada for formada apenas de matéria barionica e elétrons, o, pode

ser representado em funcao das se¢oes de choque DM-néutron e DM-préton como [28]

Oy = Up‘fpirp(r) + 0n&nn(r). (25)

Onde &,, ¢ um fator de correcao, devido a degenerescéncia; o,, sao as secoes
de choque; e x,,,(r) é o percentual de prétons/néutrons num dado raio r da estrela [28].

Nesse trabalho, desconsidera-se a possivel contribuicdo dos elétrons, uma vez que sua secao
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de choque seria muito menor que a dos nicleons. Ainda de acordo com [28], o fator de

correcao £ pode ser encontrado através das equacoes

2 [\ ;

£p_.n:1_g Ipi apx>p1;7:f
R g, = PP
gp.u 5 Dy + 5 Py P?:“n Py < Pp

A expressao para o momento das particulas de matéria escura tem a forma
By = m..x—\/”“"%, com Ueee = (/1 — B?(r) [29]. Para uma estrela de néutrons tipica de

I—pi.

1.4Mg, de massa e de 10km de raio, a velocidade de escape dessas particulas, na superficie

2
2 IV s . .
da estrela, é de v, = \/ 1-— (1 - 1;};?) = (.69¢. Considerando que a faixa de massas de
particulas de DM, que serdo abordadas posteriormente, sdo da faixa de GeV, pp < p, e

Epn =~ 1, a equacao (25) pode ser reescrita como

Ox = 0pTp(T) + Onn(r) = ap[zp(r) + gip(]' — zp(7))]; (27)

onde o gy, ¢ chamado de fator de violacao de isospin. Essencialmente, tal fator
mede o acoplamento da matéria escura com os nuicleons (protons e néutrons), sendo definido
COMO Gpp = ’}—p Se a matéria escura interagir da mesma forma com os nucleons, entao
fn = fp € gup = 1. Aqui assume-se, portanto, que a matéria escura interage igualmente

com os protons e néutrons, de forma que

ox = 0p[2p(r) + (1 = 2,(1))] = 0p. (28)

Para estrelas com baixo percentual de protons, essa expressao ainda pode ser
aproximada para o, & 0,7,(r). A partir da equacio (28), intuitivamente, poderia-se
construir a secao de choque de matéria escura em funcao das se¢oes de choque de quarks,
assumindo que o mecanismo de acoplamento funciona da mesma maneira que o do proton

e do néutron para contabilizar estrelas hibridas ou quarkionicas, como

Oy - N R Opiy, + 0y Z ng, | - (29)
;
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Para tratar da equacao (24) é preciso calcular, também, a trajetoria da particula

no seu tempo préprio 7, cuja definigao abaixo, aliada a equacao (12) é

dl = \/A('.f')d'r2 + r2dp?
4 r2 \/171 (30)
~YVRVBO) T

Finalmente, a equacao (24) pode ser avaliada em termos da distribuicao de

velocidades v e da distribuicao angular a, como

_ 5 dv [ dap(v)a(0)Q

! I dv g dap(v)q(a)

(31)

onde Q = l—e_fax”b‘ﬂ; p(v) é a distribuigao de velocidades; e g(v) é a distribuigao

angular das particulas de matéria escura.

Pelas consideracoes feitas anteriormente acerca da distribuicio populacional das
particulas que obedecerem o modelo SHM, resta apenas definir a distribuicdo angular
q(a), que, ao considerar o caso isotrépico, tem-se g(a) = 1. Todavia, como ja foi discutido
anteriormente, é mais conveniente escrever (31) em termos das quantidades J? e Ej.

Portanto, ao fazer uma nova transformacao jacobiana

_Eu. ‘12 1 —1{]‘2
[+ o “max Ji
J[(I:XJ = 02 dEO _ﬁ-} (]_ - Wg) %(f‘]ﬂ

(32)

N 00 ‘“i‘_ﬁ;ﬂ‘ S 2 -1/
oo e " dEy [y (1 - 2—2,_&‘:,;;“) %d-fz

2 \—1/2 -
J ) ~ 1, em razao da

Reescrevendo a equagao anterior, fazendo (1 — IERZ
(i

definicao dada ao Ry — oo, com FEy e J finitos, tem-se

(’?}2 dJ? (33)

| P
A N /0 Naz

Combinando as equagoes (23) e (33) com a massa de uma particula de matéria

escura, encontra-se a quantidade de massa de matéria escura acretada pela estrela por
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unidade de tempo e, por conseguinte, o total de massa acretada num tempo t M, é

My=my x Fx fxt

Wr_RsMs (34)
i

= m.,n
XX v (1_ 2Mg
Rs

que, com as informacoes fornecidas pelo SHM de vy = 220km/s e p, = m,n, =

0.3GeV/em?; e fazendo as substitui¢oes de unidades necessarias, fornece

y T 24 v, S4VE, ps .
M, = 1.2877 x 10*'GeV (1 - 2_%4‘”‘9) oy ( S) : (35)
Rs .

lembrando que f é adimensional; t o tempo em segundos; Mg é a massa da estrela

em Mg; e Rg € o raio da estrela, em km.

2.6 PROPRIEDADE QUANTICA DA MATERIA ESCURA

Toda teoria elaborada, até entao, despreza efeitos quinticos das particulas de
matéria escura. Antes de prosseguir com o estudo dela no interior da estrela, no entanto, é

necessario arguir sobre qual serd o seu comportamento ao longo desse trabalho.

O niunero de particulas de matéria escura maximo suportado por um sistema
gravitacionalmente autossuficiente (N,,,.) vai depender exclusivamente do seu spin. Os
boésons (spins inteiros) podem ocupar os mesmo estados quanticos; os férmions (spins
semi-inteiros) nao podem ocupar os mesmo estados quanticos, pois, devido ao principio de
exclusiao de Pauli, sofrem uma repulsao efetiva. Como consequéncia, é possivel acumular
mais matéria escura bosonica no mesmo volume, mantendo o minimo de energia no interior

da estrela. Quantitativamente, se a matéria escura for fermionica [30, 31]

M py ’
."\r- 2 = i
nar 'rn_.,,{ (BC )
M3, |
= Meha,f = m2
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Figura 2.3 — Quantidades necessarias para o colapso da matéria escura em um buraco
negro. Em verde e azul as quantidades necessarias para o colapso
gravitacional de uma estrela fermiénica e bosénica, respectivamente. Em roxo
a massa total maxima que pode ser acretada pela estrela durante 10? anos.
Estrela com Mg = 1.4M; e Rg = 10km.
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My, caracteriza o limite tedrico de massa para uma estrela formada pelas parti-
culas de matéria escura. Este valor se refere ao limite anteriormente usado somente para o
calculo do valor tedérico de massa de Anas Brancas, chamado limite de Chadrasekhar, e
esta associado a pressao maxima que a matéria pode exercer antes do colapso gravitacional.
Mp; = 1.22 x 101”GeV é a unidade de massa no sistema de unidades naturais, conhecida

como massa de Planck, cujo valor é associado a escala da for¢a gravitacional.

Para a regiao de 1 GeV < m, < 10% GeV, mesmo uma estrela comum, com
Mg = 1.4Mg e Rg = 10 km de raio, acumulando massa ao longo de t = 10° anos — com
a garantia de que toda matéria escura que entra na estrela fica no seu interior (f = 1), de
forma a maximizar a quantidade de matéria armazenada no interior da estrela —, nao
teria como acumular particulas o suficiente para fazer matéria escura fermionica colapsar

num buraco negro, vide figura 2.3.

Como é de interesse desse estudo que as particulas colapsem num buraco negro,

para andlise dos limites tedricos que serao impostos pela existéncia de estrelas com mais
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de 10° anos estudadas na secao 2.7, descarta-se a premissa de que a matéria escura é

fermionica.

2.7 DESTRUICAO DA ESTRELA DE NEUTRONS

Uma vez que assumimos que a estrela esta capturando particulas de matéria

escura ditas bosonicas, serd explorado o que acontece com elas no seu interior.

Primeiramente, para que wma particula 'caia’ em direcao ao nicleo da estrela,
ela precisa perder energia suficiente, através de miltiplos espalhamentos, até que sua
velocidade se iguale a dita velocidade térmica local da estrela. Esse processo é chamado de

termalizacio e é dado por [19, 28]

(38)

m 2 1 —43:. _2 1 51,,
Lin =U.2An.os( H ) 0~ *em 0° K

X
TeV Ty i

Uma vez que a idade das estrelas observadas chegam até 10° anos, observa-se
que particulas com massas da ordem de 10° GeV possuem um tempo de termalizacio da
ordem de 0.2 anos, que é 10 ordens de grandeza menor que o tempo de vida das estrelas
de Néutrons observadas. Assim sendo, pode-se considerar que, ao espalhar no interior da

estrela, ela esta automaticamente termalizada [32, 33].

Uma vez termalizadas, as particulas irao "cair'em direcao ao nticleo da estrela.
Como considera-se que a matéria escura é bosonica, entao o estado fundamental delas
¢é conhecido como Condensado de Bose-Einstein (Bose-Einstein Condensate - BEC). O

nimero de particulas necessarias para formar o BEC é [27, 28]

3 7. fim—3 13
Tc) GeV - fm (39)

Nppe = 2.4 x 10% ( -
2B 10K/ | B(0)(e. + 3P,)
onde T, € e P sdo a temperatura, densidade de energia e pressiao do centro estrelar,

respectivamente.

O ambiente ao redor do nicleo das estrelas de néutrons favorece a formacao desse
estado da matéria antes do sistema se tornar gravitacionalmente autossuficiente, isto é, o
aglomerado de DM vai formar um BEC antes de colapsar num buraco negro [28]. Seguindo

essa linha de raciocinio, para que a mini estrela de matéria escura colapse e forme um
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buraco negro, é necessario que

ﬁ.-’fg = ﬂfdm + '?'?’I-X;"\‘YB EC. (40)

Se consideradas estrelas compostas somente de quarks, a matéria escura nao
termaliza rdpido o suficiente durante o tempo de vida dessa [32], impedindo a formacao
de um condensado de Bose-Einstein (BEC) e dificultando o colapso da matéria escura.
Levadas em conta as equacoes 29 e 33, fica claro que considerar os quarks no interior da
estrela vai aumentar o niimero de espalhamentos efetivos da DM com a estrela, como se a
estrela se tornasse ligeiramente mais aparente para uma particula de matéria escura. No
entanto, ao passo que a matéria escura espalha mais vezes no interior da estrela, o tempo
para a termalizacdo delas se torna cada vez maior. Por esses motivos, as interacoes entre
matéria escura e quarks sao desconsideradas nesse trabalho, de forma a conseguir observar

as restricoes tedricas sobre o sistema no tempo de vida da estrela.

Uma vez formado, o buraco negro tera sua evolucao governada pela equagio [27]

d;"l-fBH N 4?\',03,(6;‘1{31{)2 n dﬂfBH B 1 (41)
dt 3 dt )y 15360m(GMpy)?
No lado esquerdo da equacéio, d"‘f‘;i representa a variacao de massa do buraco

negro. O primeiro termo do lado direito da equagao representa a taxa de acrecao de Bondi
para matéria barionica; o segundo termo € a taxa de acreciao de matéria escura pelo buraco
negro; e o 1ltimo termo, a taxa de evaporacao através de radiacao Hawking. A massa do
buraco negro Mgy, logo apds colapsar a partir da matéria escura, ¢ a massa critica M.

A velocidade do som ¢, no interior da estrela é definida pela equacio

ar| (42)
€ lr=0

C.‘i‘

Para as teorias causais e termicamente estaveis () < CE < 1. Teorias com Simetria
Conforme implicam no trago do tensor de energia-momento nulo, o que nos leva 4 e—3P = 0
e, dessa forma, ¢? < % [34-36]. Todas as equagoes de estado que fizeram parte desse estudo

respeitaram esse limite Conforme para a velocidade do som.

Foi visto que, ao entrar na estrela hospedeira, a matéria escura esta automatica-

mente termalizada. Como o BEC ja esta formado, a taxa de acrecio de matéria escura
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Figura 2.4 — Exemplo para as imposi¢oes dadas pelo conjunto de equagdes 44. A curva
rotulada com 'Limite - Acretada’ representa a fronteira imposta sobre a
matéria escura acretada e a rotulada com ’Limite - Buraco Negro’ a fronteira
imposta sobre o colapso da matéria acumulada. No interior dessas fronteiras
estd a regido de exclusao, preenchida de roxo.
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pelo buraco negro é a mesma que a da estrela, e pode ser escrita como

(.Eﬂ;trB”

e - =F X [ X'ty (43)

DM

Finalmente, para que estrelas de néutrons possam existir e chegar a 10? anos,
duas coisas devem acontecer: ou a massa acretada M, nao colapsa num buraco negro;
ou, ao colapsar, o buraco negro formado evapora mais rapido do que ganha massa.

Matematicamente, essas condicoes sao dadas por

M, < M cha 17 x "?VB EC

IM (44)
ﬂ < 0.
dt

Utilizando essas condigoes, é possivel reproduzir graficos, como o 2.4, fixando a
temperatura do nticleo T, em 10°K. Na secio 4, serd investigado como o resfriamento da

estrela muda o comportamento dos limites.

O grafico 2.4 sumariza toda a teoria até agora abordada. Em vermelho, observa-se
como se comportam as curvas referentes a primeira inequacao de 44 e, em preto, as curvas
referentes a segunda inequagao do mesmo conjunto. A faixa de massa (em roxo) entre
as duas fungoes da secao de choque do proton (vermelha e preta) representa a faixa de

exclusdo de massa, cujos valores satisfazem simultaneamente ambas as inequacgoes de 44.
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Lembrando que a secao de choque da matéria escura o, é proporcional a secao de
choque do préton o, (28), o grifico 2.4 mostra as caracteristicas da fraca inteiracao da

matéria escura com a matéria barionica.



3 EVOLUCAO TERMICA

Com o intuito de prosseguir com o estudo da evolugao das restrigoes dadas pelo
conjunto de equacoes (44), é necessario conceber uma base tedrica acerca da evolugao

térmica de estrelas.

Depois de construir as equacgoes que definem a estrutura estelar, é necessario
estudar as equacoes de equilibrio e transporte de energia, para investigar como as estrelas

de néutrons perdem energia.

A partir de agora, além das unidades ja consideradas, ao longo do resto deste

trabalho considera-se i = 1.

3.1 EQUACOES DE ESTRUTURA

Foi definido, previamente, que uma distribui¢ao esfericamente simétrica de matéria

e energia possui o elemento de linha dado pela equacdo

ds* = g, datdz” = B(r)dt* — A(r)dr? — r*d6* — r*sin(6)*dy? (15)
45
=222 — M gr? — r2d6? — r2sin(0)2dp?.
A distribuicao de massa e energia, por sua vez, obedecem as equacoes de campo

de Einstein

G" = 8T, (46)

onde G" e TH siao o tensor de Einstein e o tensor de energia e momento,

respectivamente.

Quando se alia os fatos de que a distribuicdo de massa é esfericamente simétrica
e estatica; e que tal massa se comporta como um fluido perfeito, com a equacao de
conservagio de energia e momento D, T" = 0, na qual T"” é o mesmo da equacao (2),
tem-se a equagao de Tolman-Oppenheimer-Volkoff (TOV), que determina o equilibrio

hidrostatico da estrela, cuja forma diferencial é

L e (PO) + ) 2 (47)
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onde i—f pode ser encontrado da equacao (8), com P(r) e €(r) sendo a pressao e a

densidade de energia na coordenada radial r, respectivamente.

E conveniente para os propésitos do resfriamento que as equacoes fiquem escritas
em funcao de quantidades conservadas. Na teoria de Einstein, escalares sdo conservados.
Pensando nisso, as equacoes serdo reescritas em funcao do niimero de barions N. A equacao
de conservacao associada a N é dada pela conservacio da corrente de carga NV = Nu" e é
dada por d,N" = 0.

Considerando uma casca esférica de raio dr, na qual estdo um nimero dN de

barions, a relacao entre N e r é dada por

_ oo (7 140 — A py(r')r"?
) ///\/T = [\/f{ .

dr

= =
dN  4nr? ph(?‘)

onde py(r) representa a densidade de barions no raio r. Da equacao de continuidade

de massa, dm = 47re(r)dr, obtém-se

dm €

AN ~ p

que sera importante, futuramente, uma vez que as equagoes de transporte sao
dadas em funcao do ntiimero de barions N.

Por ultimo, reescrevendo a equacao (7) e j—f em termos de N, através da relacao

dada pela equacao (48), infere-se que

dP do

A - -

av ~ Py )
do  (47r*P +m) 1 (50)
dN ~— 4mr?p, ] — 2m

As equagoes (48-50) sao as chamadas equagoes de estrutura da estrela. Por nao

dependerem da evolucao temporal do sistema, é interessante que sejam resolvidas antes
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de calcular a evolucao térmica. As condicoes de contorno necessarias para resolver essas

equacoes sao dadas por

T'(A'\'Y - 0) - 0
m(N =0)=0
829“‘\3:3\'{711) _ _ 2]’.’1(.{'\;,”) (51)
(Nm)

f(i\'r :Nvm) = €m,

onde o subindice m se refere ao manto da estrela.

3.2 EQUILIBRIO TERMICO E TRANSPORTE DE ENERGIA

As equacoes de equilibrio térmico e de transporte de energia sdo as que vao
permitir o estudo da evolucao térmica de estrelas que respeitem a simetria esférica e que

tenham estrutura estatica.

As equacdes ja foram deduzidas e nsadas, anteriormente, por [37, 38] e possuem

as formas

a(1e*) 1 2% A(Te?)
— = |&¥ '-(P v 52
JdN P e+ Ot (‘3 )
ore) (i .
ON 167! Kpy (53)

Ambas as equacoes dependem diretamente de propriedades tanto micro quanto ma-
croscopicas. As propriedades microscopicas sao o calor especifico ¢,(r, T'), a condutividade
térmica x(r,7T") e a emissividade de neutrinos €,(r, T"). As propriedades macroscépicas sao
a curvatura ¢(r), a distdncia radial r, a luminosidade {(r,t), a massa m(r) e a temperatura
T(rt).

A equacao (52) é a de equilibrio térmico da estrela. Tal equagao contabiliza a
energia residual no seu interior, que tem como consequéncia a formacao de neutrinos e
fotons. O transporte de energia é dado pela equacao (53), que estabelece a conducao
do calor no interior da estrela; e a perda de energia por radiacao, através dos fétons e

neutrinos que escapam da estrela.



38

Ambas as equacoes devem ser resolvidas simultaneamente, de forma a observar
a evolucao da temperatura da estrela com a passagem de tempo. No interior da estrela,
as densidades permitem que mais reacoes ocorram e, por consequéncia, liberem mais
neutrinos que nas regioes mais externas da estrutura estelar. Por este motivo, o interior
da estrela resfria mais rapido que o exterior. Por isso, pode-se imaginar que uma onda de

frio viaja de dentro pra fora da estrela.

Por simplicidade, vale a pena reescrever as equacoes (52) e (53), em termos da
massa m(r), na distancia radial r. A partir da relacao dada pela equacao (49), pode-se

escrever

d(1e2?) 1 > d(Te?)
- i [S71 ¢ S ——" (5—1)
am e\/1—2m/r ot
¢ 10 e
@ 2 s = U& ) : (55)
Im 16m2rtKe \/1 —2m/r

que esta de acordo com [39, 40].

As condic¢oes de contorno impostas para resolver as equacoes de equilibrio e de
transporte sao o fluxo nulo de calor no centro da estrela e a relacao entre a temperatura

do manto e da fotoesfera [38-42]

I((N=0)=0

(56)
T(N = Np) = T¢(rg, lg, my).

3.3 RESFRIAMENTO

O objetivo do estudo do cooling de uma estrela é determinar o perfil da sua
temperatura superficial observada de muito longe T, como, por exemplo, as curvas de

resfriamento da imagem 3.1.

No grafico em questao, observa-se que estrelas, mesmo com composi¢oes internas
diferentes, possuem um perfil temperatura parecido: fixadas em cerca de 10°K, ap6s alguns
segundos do seu nascimento; com uma queda suibita entre 1 e 100 anos de vida; e variagoes

de temperatura, em intervalos de tempo iguais, praticamente idénticas.

A queda siibita que acontece entre 1 e 100 anos de vida é associado a de relaxacao

térmica. Apdés o nascimento da estrela, as diferentes estruturas do nncleo e da crosta as
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Figura 3.1 — Exemplo de resfriamento de duas estrelas de néutrons distintas, rotulado na

figura.
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Tabela 3.1 — Lista com os processos de emissao de neutrinos relevantes para o interior de
estrelas de néutrons [12, 45].

Nome Descricao

Urca Direto n — p+e” + i,
p+e — n+ v,

Urca Modificado n+n s n+pt+e +10,
n+p+e — n+n-+ v,
p+n — ptpte +1,
p+pt+e —F p+n+ e

Bremsstrahlung n+n — n+n+v.+ v
n+p =¥ n+p+ve+ v

Pairing n+n — [nn] + v, + D,
p+p — [pp] + Ve + Ve

(™) n+ (") e n+e +7,

(K™) n+ (K-) — n+e + v,

tornam termicamente desacopladas e, devido ao grande volume de emissiao de neutrinos do
niicleo, esse perde maior quantidade de energia. Pode-se imaginar que existe uma onda de
frio que viaja do micleo para a crosta, justificando a repentina queda de temperatura na
superficie da estrela, observada no grafico. Existem dois periodos principais na evolucao
térmica de uma estrela: a era de neutrinos e a era de fotons. A primeira acontece até
aproximadamente 10° anos, que é quando a segunda domina os processos para perda de

energia da estrela [13, 43, 44].

Além das reacoes ‘'comuns’ no interior de estrelas de néutrons, as altas densidades
do nticleo dao abertura para varias possibilidades de emparelhamentos que, por sua vez,

podem interferir nas velocidades de resfriamento, como sera discutido a seguir.
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Tabela 3.2 — Lista de processos possiveis com quarks [12].

Nome Descricao

Quark Urca Direto d —% u e+
s —r u+e +v,
u—+e” — d+ v,
=tg — 5+ Ve

Quark Urca Modificado ¢+ u+ e~ — qg+d+ v,
q+d — q+u+ o,
q+u-+e- — g+ s+ v,
q+s — gt+ut+e + 1,

Quark Bremsstrahlung ¢, + ¢o e q1 + g2 + ve + Ve

Quark Pairing d+d - [dd] + ve + Ve
u+u o [uu] + ve + 7
s+ s — [ss] + ve + Ve

O perfil das temperaturas no interior da estrela continua sendo especulativo.

3.4 EMISSAO DE NEUTRINOS

Existem uma série de reacoes que podem resultar na formacao de neutrinos, que é
o mecanismo responsavel pelo transporte de energia para fora da estrela. Para os regimes
de alta densidade do interior das estrelas de néutrons estudadas, foram considerados os
processos Urca direto, Urca modificado e processo de Bremsstrahlung no micleo estelar.
Estes processos sao ilustrados na tabela 3.1. Além desses mecanismos citados, existe, ainda,

a possibilidade de formacao de pares, ou emparelhamento.

Na auséncia de pairing, os processos dominantes por ordem de relevancia sao o Urca
direto — caracterizado por um decaimento befa ou pela captura de elétrons por micleons
—; 0 Urca direto por condensados de Mésons, substituindo os nicleons no decaimento ou
captura; e o processo Urca modificado, no qual um nicleon extra troca momento com as

particulas envolvidas no processo Urca convencional, reduzindo a eficiéncia desse.

Para estrelas hibridas ou compostas, em sua maioria, por matéria de quarks, os

processos sao os mesmos, somados ds possiveis reacoes entre quarks, como na tabela 3.2.
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4 EVOLUCAO DA MATERIA ESCURA NO INTERIOR DE
UMA ESTRELA DE NEUTRONS

A partir dos tltimos dois capitulos, pode-se pensar em duas abordagens possiveis
para o problema de matéria escura no interior de uma estrela: ou investiga-se se a
termalizacdo das particulas interfere no resfriamento, apresentando uma fonte de ganho de
energia térmica para a estrela e retardando a queda da temperatura; ou se o resfriamento

da estrela pode interferir no comportamento da matéria escura no seu interior.

A termalizacao da matéria escura no interior de estrelas ji foi estudada [14, 15,
18, 19] e se mostrou que, se oferece alguma interferéncia nos mecanismos de resfriamento,
nao é perceptivel para os atuais instrumentos de observacao. Tendo isso em mente, o foco
deste capitulo se dara no estudo de como a evolucao térmica de uma NS pode afetar a

matéria escura acretada.

Em primeiro lugar, é essencial estimar o tempo necessario para haver a formacao
de um BEC no interior de uma estrela. Levando em consideragao a equagao (34) e a
equagao (39), pode-se estimar o tempo necessario para se formar um BEC no interior da

estrela em funcao da temperatura no nicleo. Para isso, resolve-se M; = m, Nggc para

Figura 4.1 — Gréfico mostra o niimero de particulas necessarias para a formagao de um
BEC (Nggc, em roxo) e os niimeros maximos (f = 1) de particulas
acumuladas no interior de uma estrela de 13.96km de raio e de 1.68M de
massa, (M;/m,) para my, = 0.1 GeV (em verde) e my =1 TeV (em azul).
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Figura 4.2 — Tempo necessario para a formagao do BEC (em verde para m, = 0.1 GeV e
em azul para m, = 1 TeV) em comparagio com a idade da estrela. A estrela
possui 13.96km de raio e 1.68/; de massa.
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Nas simulagoes numéricas, ambos m, e f sao varidveis dinamicas. Os graficos 4.1 e
4.2 estimam os nimeros de particulas e os tempos para a formacao de BEC, respectivamente,
em condi¢oes extremas. Essas condigoes sdo caracterizadas por: 0.1GeV < m, < 1TeV; e
J = 1. Enquanto a condi¢io sobre a massa m, apenas limita a regiao onde ha a formacao
de um BEC, a condicao sobre o f vai maximizar a quantidade de particulas acumuladas

(M; proporcional a f) e minimizar o tempo necessério (tgrc proporcional a J%)

Ao mesmo tempo, da figura 4.3 pode-se extrair que conforme a massa assumida
para a particula de DM aumenta, maior fica o seu tempo de termalizacao. Em particular,
observa-se que para m, = 1TeV o tempo de termalizagdo méximo ¢ atingido em torno de
10° anos, que é 4 ordens de grandeza menor que o tempo de vida de minimo alcangado
por uma estrle a de néutrons. Assumindo ainda, pela figura 2.4, que o, 2 107, fazendo a
temperatura central 7, = 10°K; e a massa da particula de matéria escura m, = 1GeV,
calcula-se uma estimativa para a termalizacao t;, ~ 10°anos. Ao examinar a expressao
para o tempo de termalizacao (38), aliado ao perfil de temperaturas do nicleo da estrela

estudada (4.4), o tempo de termalizagao é ainda menor, vide a figura 4.3.

Das figuras 4.1 e 4.2 pode-se observar também que para as massas proximas a

1TeV, o BEC s6 pode se formar para tempos pouco menores a 10® anos para o perfil de
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Figura 4.3 — Tempo necessario para termalizacdo das particulas que entram na estrela de
13.96km de raio e 1.68M; de massa em comparagao com a idade da mesma.
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Figura 4.4 — Perfil de resfriamento (7..) para o interior da estrela estudada (A, = 1.6811; e
R, = 13.96km).
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temperaturas considerado. Outra comparacao valida é a de que o tempo para formacao
de um BEC é de cerca de duas a cinco ordens de grandeza maiores que o tempo de
termalizacao, quando a estrela atinge a temperatura mais ou menos estavel de 10°K; e
pouco depois do nascimento da estrela, respectivamente, permitindo que este estudo possa

ser realizado sem a perda de generalidade.

Na da figura 4.5, é possivel analisar como as exclusoes impostas pela teoria
evoluem no tempo. A primeira equacao do conjunto (44) é responsavel pela 'movimentacao’
observada no grafico. Ja a segunda equacao impoe uma espécie de 'barreira’ constante no
tempo, como pode-se ohservar em todas as retas, com excecio da roxa, que nao acumulou
matéria escura o suficiente para formar formar um sistema gravitacional auto-suficiente

e colapsar num buraco negro. Esta barreira também esta representada na figura 2.4,
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Figura 4.5 — Evolugio das restrigoes do sistema com o passar do tempo para uma estrela
com 1.68M de massa e 13.96km de raio.
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Quando considera-se outras equagoes de estado além da presente em [40], o

comportamento é o mesmo com diferencas praticamente imperceptiveis, como pode-se

observar da figura 4.6.

Desse modo, pode-se inferir que, apesar da evolucao apresentar um comportamento

interessante, somente as imposicoes feitas nos tempos iguais as idades das estrelas tém

importancia sobre os limites tedricos impostos.

Vale, também, ressaltar que as aproximacoes numéricas perdem validade quando



Figura 4.7 — Solugao utilizada para os problemas numéricos encontrados
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a temperatura na superficie atinge nma temperatura de aproximadamente 4 x 10K e que,

por isso, o presente trabalho esta limitado inferiormente por essa temperatura.

Pelo motivo supracitado, a partir do momento em que a temperatura superficial
atinge ~ 4 x 10*K, a temperatura do nticleo é assumida constante e igual a 10°K, como
na figura 4.7. Isso tem impacto em todos os graficos exibidos ao longo desse capitulo,
podendo ser observado nas descontinuidades dos graficos 4.1, 4.2, 4.3 e 4.4. Apesar de
certificar numericamente que todas as condicoes sejam satisfeitas em cada iteracio, um
comportamento mais real da temperatura pode fazer com que nem toda a regiao das
curvas das temperaturas satisfacam todas as condicoes. Para ter um estudo mais robusto
acerca da evolucao da restricoes é necessario aprimorar ainda mais os métodos numéricos

do cooling.

Entretanto, assumir que a temperatura é de, no maximo, 10°K no momento que

a estrela chega aos 10° anos é plausivel e o resultado final — de que somente o perfil da
s e P " . —_—

secao de choque aos 10”7 anos é importante para estudar os limites teéricos — pode ser

considerado sem nenhuma perda de generalidade.
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5 CONCLUSAO

Essa dissertacio teve como objetivo o estudo de restricoes impostas pela teoria
conhecida sobre objetos sobre o qual pouco se conhece: Matéria Escura. Para tal, foi feito
o uso da evolucao térmica de estrelas de néutrons em conjunto com um modelo simples de

interacao entre a matéria escura com a matéria bariénica.

No capitulo 2, discutiu-se a escolha das WIMP’s como modelo de matéria escura,
cuja fraca interagao com a matéria ‘comum’ leva o seu aciimulo no interior de estrelas e as
implicacoes que a existéncia de estrelas com 107 anos tém sobre a teoria construida. Vale
lembrar que toda a teoria foi construida tendo como base a relatividade geral aplicada a
fluidos considerados perfeitos. Com as mesmas premissas do capitulo anterior, foi feito um

estudo sobre a evolucio do perfil de temperaturas desses fluidos.

No capitulo 4 foi apresentado os resultados referentes a juncao das teorias aborda-
das nos dois capitulos anteriores, com enfoque nas variaveis que dependem diretamente
da temperatura central da estrela: o mimero de particulas necessarias para que a matéria
escura acumulada formasse um condensado de Bose-Einstein (Ngpe); e o tempo para que
as particulas que espalharam com a matéria estelar ao menos uma vez, perdendo energia o
suficiente para ‘cairem’ em direcao ao nicleo, chamado de tempo de termalizacao ().
Dessa maneira, graficos como 4.5 podem ser construidos e, como ja foi discutido, somente
as curvas referentes as idades finais da estrela sdo importantes para entender as restricoes

maximas impostas.

Diante ainda das motivacoes apresentadas para esta dissertacao, conclui-se que:

+ (i) a teoria construida consolida os dados (presentes na figura 1.1), impondo as
maximas restri¢oes tedricas possiveis, conseguindo englobar um amplo conjunto de

dados experimentais encontrados na literatura;

« (1) o perfil de resfriamento de uma estrela de néutron nao interfere na quantidade
de matéria escura acretada por essa, apenas facilita a termalizaciao das particulas.
No entanto, ha o aumento significativo da quantidade necessaria dessa matéria para

que qualquer efeito se observe em estrelas recém formadas.

Como pardmetro de andlise de (7), basta comparar as figuras 1.1 e 2.4. Pode-se

observar, a partir de ambas as imagens, que o grafico construido engloba todos os dados
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obtidos pelos diversos grupos de colaboracao, esbocando um limite minimo — teodrico —

para a secao de choque DM-préton como fungao da massa da matéria escura.

Aliado a essa andlise entre os graficos, os limites tedricos sdao sensiveis a diferentes

equacoes de estado, mas alterando muito pouco o comportamento nos graficos.

A evolucao da temperatura da estrela hospedeira tem o papel fundamental de
realcar as propriedades de termalizacao, além de fazer com que a quantidade de particulas
capturadas necessarias para a observacao de qualquer efeito relevante cresca. Portanto, por
quanto mais tempo a temperatura no interior da estrela for elevado, menores as restricoes

tedricas nos graficos de o, x m,.

Todo este trabalho desprezou a possivel interacao com quarks. A transicao do
sistema de matéria escura para a formacgao do BEC requer um estudo mais aprofundado,
uma vez que a evolucio da temperatura sofre com validade numérica da teoria de resfria-
mento e deve-se assumir que a temperatura no centro da estrela é instantaneamente 10°K,
afetando principalmente as curvas para a termalizacao e para o tempo necessario para a

formacao do BEC, que dependem diretamente de T,.

No que diz respeito a objetos com campos gravitacionais intensos, uma NS oferece
um laboratorio completo e uma excelente oportunidade para o estudo de todos os tipos
de modelagens fisicas, de modelos de equacoes de estado a restricoes teoricas acerca de

modelos de DM.
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