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▪ I. Introdução.

▪ II. Visão geral de estrelas compactas.

▪ III. Física nuclear relativística.

▪ IV. Estrelas de Nêutrons no contexto da física nuclear.

▪ Relatividade Geral – revisão

▪ Estrutura de estrelas de nêutrons dentro do contexto da relatividade geral.

▪ Estrelas de nêutrons com rotação não nula.

▪ Estrelas de nêutrons com campos Magnéticos.

▪ Evolução de estrelas de nêutrons – aspectos gerais.

▪ Evolução rotacional de estrelas de nêutrons.

▪ Evolução térmica de estrelas de nêutrons.

▪ Evolução termo-rotacional de estrelas de nêutrons.
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▪ Caso necessário (e requisitado pelo aluno) no último dia de aula será aplicado um 
exame cobrindo todos os tópicos discutidos no curso. Esse exame valerá 10 pontos 
e a nota obtida pelo aluno será a média do curso.

▪ Aqueles que necessitem de um exame (para contabilidade de créditos na PG de 
origem) por favor entrem em contato comigo o mais breve possível.





➢Fridolin Weber (San Diego)

➢Stefan Schramm (Frankfurt)

➢Manuel Malheiro (ITA)

➢Igor Mishustin (Frankfurt)

➢Rachid Ouyed (Calgary)

➢Veronica Dexheimer (Kent, OH)

➢Giovanny Bernal

▪ Suporte Financeiro: FAPERJ, CAPES, CNPq, NSF, HIC for FAIR





3ª Escola Avançada   
de Física 
Experimental do 
CBPF

22/01 a 02/02 de 2018

Mais informações: wwww.cbpf.br/eafexp

Início das inscrições 04/09

Duas semanas de imersão na física experimental





▪ Nuvens de gás interestelar contendo 
principalmente hidrogênio 
molecular e poeira interestelar.

▪ Baixas temperaturas ~ 4K em sua 
maior parte, mas com regiões mais 
quentes que podem ter até 2000 K

▪ Vários fatores influenciam a 
formação de estrelas: quantidade de 
poeira, rotação, campos magnéticos, 
ventos e radiação de estrelas 
vizinhas por exemplo.

▪ Uma série de fatores pode perturbar 
regiões da nuvem, causando o 
colapso gravitacional de parte da 
nuvem. Esses colapsos dão origem a 
estrelas da sequência principal
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▪ Passam a maior parte da sua vida “queimando” seu 
grande estoque de hidrogênio

▪ As reações termonucleares em seu interior são 
verdadeiras fabricas de elementos, podendo gerar 
desde o hélio até o ferro ( a partir do qual reações de 
fusão não são exotérmicas, cessando então o 
equilíbrio hidrostático.

▪ O tempo de vida da estrela na sequencia principal 
dependem de sua massa.





▪ O fim da fusão estelar 
marca o término da vida 
“luminosa” da estrela e sua 
passagem para o “pós-
vida”

▪ O principal fator que 
determina o destino da 
estrela, após sua morte, é 
sua massa.



▪ Introduzir os conceitos essenciais para o estudo e compreensão da composição, 
estrutura e evolução de estrelas compactas.

▪ Visão geral do sistemas de unidades adotados e como eles podem facilitar a 
interlocução da física nuclear com a relatividade geral.

▪ Estudo histórico dos modelos elementares de objetos compactos: Anãs Brancas

▪ Discussão elementar de buracos negros.



▪ Definido por 𝐺 = 𝑐 = 𝑘 = 1 (k sendo a constant de Boltzmann)

▪ Com isso temos

▪ Tratando essas definições como equações encontramos as seguintes relações



▪ É conveniente (em particular na física nuclear) utilizar, para energia, a unidade 
MeV (1 milhão de elétron-volts) ou seu múltiplo GeV.  Essa unidade, usando as 
relações acima pode ser escrita como

▪ Uma unidade importante é o fermi (fm) que é o alcance típico da força nuclear:

▪ Outras constantes importantes são a de Planck e a carga elementar e :

Pressão e Densidade de Energia



▪ Particularmente uteis na física nuclear e de partículas -> ℏ = 𝑐 = 1

▪ Podemos então definir

▪ Que pode ser relacionado com unidades comuns na astrofísica

▪ Finalmente, podemos encontrar um sistema de unidades mistos, muito útil para o 
estudo de estrelas compactas



▪ No sistema de unidades definido acima, algumas constantes importantes são

▪ Massa do sol 

▪ Constante de Planck

▪ Momento angular do pulsar de Caranguejo 



▪ Vamos agora estimar a energia gravitacional de uma estrela de nêutrons.

▪ Consideremos uma estrela de 2 massas solares e 𝑅 = 10𝑘𝑚. 

▪ Consideremos também que a estrela tem densidade constante igual a sua 
densidade média.

𝐸𝐺
𝑀
=
0.54

3
= 0.18 ⟹ 18%

18% da massa gravitacional da estrela vem da ligação 

gravitacional.

Podemos estimar a ligação por nucleon da estrela como 

sendo 157 MeV/nucleon.

Em matéria nuclear a energia de ligação é 16 MeV e 8 

MeV para um núcleo finito.







▪ Estrelas compactas se tornam fria na escala nuclear.

▪ Idealmente esses objetos procuram o estado de menor energia via processos que 
produzem neutrinos e fótons, tais quais

▪ Quando a temperatura estelar é reduzida abaixo de 1 MeV = 1.1605 × 1010 K, 
podemos considerar a estrela “fria”.

▪ Ainda que fria na escala nuclear, a temperatura é muito maior que a massa do 
neutrino (quase zero), de maneira que os neutrinos escapam da estrela facilmente.



▪ Vamos considerar, inicialmente a equação de estado para uma Anã Branca, como 
composta por um gás de férmions não interagentes a T = 0.

▪ Sistema completamente degenerado:

▪ Para uma anã branca, um limite inferior pode ser obtido: 

▪ Temperatura no interior de Anãs Brancas:  



▪ Equação de estado 

OUTRAS RESTRIÇÕES SÃO NECESSÁRIAS: 

EQUILIBRIO QUIMICO, NEUTRALIDADE DE 

CARGAS, ETC.



Altas densidades

𝑘 ≫ 𝑚

Relativistico
Massa não pode 

ser ignorada

Ultra-relativistico
Massa pode ser 

ignorada

Ultra-

relativistico



▪ Expandindo em termos de 𝑘/𝑚

▪ Para densidades muito baixas, o limite não-relativístico fica



▪ Podemos usar as ideias apresentadas até o momento para desenvolver um modelo 
simples para anãs brancas.

▪ Isso é possível, pois apesar de as anãs brancas conterem núcleos atômicos, esses 
contribuem muito pouco para a pressão.

▪ Numero de núcleons em um núcleo:

▪ Densidade de energia:

▪ Podemos ver que a pressão dos elétrons é sempre menor que a densidade de 
energia:  

NEWTONIANO



▪ Equilíbrio hidrostático



▪ Politropos -> podemos aproximar a equação de estado como

▪ Região não-relativística: 

▪ Região ultra-relativística: 



▪ Equação de Lane-Emden

▪ Mudança de variáveis: 



▪ Limite assintótico de Chandrasekhar

▪ No caso ultra-relativístico temos

▪ Neste caso, obtemos a partir da solução de Lane-Emden

Limite de Chandrasekhar



▪ Vamos considerar uma estrela composta por 
núcleos completamente ionizados, imersos em 
um fundo de elétrons.

▪ Os íons contribuem principalmente para a massa 
equanto os elétrons contribuem para a pressão.

▪ Usamos a descrição de Wigner-Seitz para 
calcular a Equação de Estado



▪ Energia de Coulomb 

▪ Energia de interação dos elétrons com os íons

▪ Energia total da rede



▪ Para uma espécie nuclear de numero de massa A

▪ Os elétrons são tratados como um gás de fermi
degenerado

▪ Equação de estado:




