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16,6 Estrelas de nêutrons

16,7 Pulsares
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Estrelas de nêutrons

Fritz
Zwicky
(1898-1974)

Em dez/1933, menos de 2 anos após a descoberta do 
nêutron,  Zwicky e Baade propuseram que uma 
explosão supernova (termo proposto por eles) era a 
transição para uma estrela de nêutrons.

Walter
Baade
(1893-1970)
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Degenerescência de nêutrons
Estrelas de nêutrons são formadas nas fases =nais de 
estrelas massivas (> 9 M�), com M

ns
 ~ MCh(1,4 M�)  

 

Número de nêutrons:   1,4 M�/mn ~ 1057 nêutrons.

Para massa de estrela de nêutrons Mns = 1,4 M� 

 raio = 4 km, um fator de 3 menor a Rns = 10 a 15 km

EsHmaHva do raio 
similar ao caso da 
anã branca:
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Densidade da estrela de nêutrons
Densidade média: 6,6 x 1017 kg m-3, maior que a 
densidade Ipica do núcleo atômico 

nuc
= 2,3 x 1017 kg m-3

 Nêutrons estão muito próximos.

Para estrela de nêutrons de 1,4 M�, a gravidade 

super=cial g = 1,86 x 1012 m s-2, 190 bilhões de vezes 
maior à aceleração da gravidade na Terra.

Na densidade de uma estrela de 
nêutrons, toda a humanidade 

caberia num cubo de lado 1,5cm

1,
5 

cm
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Efeitos da Rela�vidade.

Exemplo 16.6.1. Qual a velocidade de escape em uma 

estrela de nêutrons?

Qual a razão entre a energia 

potencial Newtoniana e a  

energia em repouso de um 

objeto com massa m?

  Rela�vidade precisa ser considerada
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A equação de estado

Para  ~ 109 kg m-3, elétrons são relaHvísHcos.

A massa do nêutron é ligeiramente maior que a soma 

das massas do p+ e e-  energia cinéHca mínima dos 
elétrons:

Se  ~ 1010 kg m-3 
 captura de elétrons:
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Spoiler: uma estrela de nêutrons não tem apenas nêutrons



 ~ 1012 kg m-3  prótons no Fe-56 podem capturar e-
 

Para densidades maiores  neutronizaçao
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 ~ 4x1014 kg m-3  parte dos nêutrons são 
encontrados fora de núcleos atômicos. Temos:
 

- Mistura de núcleos atômicos ricos em nêutrons 
- Nêutrons livres não relaHvísHcos
- Elétrons degenerados relaHvísHcos

8Chamel & Haensel (2008)

(kg/m3)103             107             1010                    1014            1017



 ~ 4x1014 kg m-3. Fluido de nêutrons livres não tem 
viscosidade pois podem se emparelhar (agrupar em 
pares)  bósons  não afetados por princípio de 
exclusão dos férmions  os nêutrons pareados não 
perdem energia  formam um super%uido.

Outer

10
 k

m

Inner crust cr
us

t

SuperSuid 
neutrons

- Outer crust: pressure mainly from 
degenerate electrons,  = 109 kg/m3

- Inner crust: superSuid of free 
neutrons + pressure from degenerate 
electrons,  = 4x1014 - 2x1017 kg/m3

(P[neutrons] > P[e-] at  = 4x1015)
- Super%uid neutrons provide most 
pressure. Protons can also group in 
pairs,  = 2 – 4 x 1017 kg/m3

- Center:  = 1018 kg/m3

?

Densidade Ipica do núcleo 
atômico, 

nuc 
= 2,3 x 1017 kg m-3
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Quando  se aproxima à do núcleo atômico (
nuc

 = 

2,3x1017 kg m-3)  núcleos atômicos se dissolvem. 
Prótons podem se parear, formando superSuido.

 ~ 4 x 1015 kg m-3  degenerescência de nêutrons 
será maior à de elétrons.

Oute
r
Inner crust

cr
us

t
SuperSuid 

neutron

?
 = 109 kg/m3

4x10 14

kg/m
3

2x1017 - 4x1017 

kg/m3
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Para ≥ nuc, a razão nêutrons: prótons: elétrons

se aproxima de 8:1:1 (equilíbrio de captura de e- e 
decaimento inibido pela degenerescência de e-).

Para  > nuc , comportamento não é bem entendido.

Oute
r
Inner crust

cr
us

t
SuperSuid 

neutron

?
 = 109 kg/m3

4x10 14

kg/m
3

2x1017 - 4x1017 

kg/m3

Para  > 2nuc, formação de píons: 
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Tab. 16.1
Composição 
do interior de 
estrela de 
nêutrons
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(kg m-3)

4 x 1017

2 x 1017

4 x 1015

4 x 1014

1 x 1012

1 x 109



Fig. 16.11
Estrutura de estrela 
de nêutrons

(Principalmente Fe-56 e e- 
relaHvísHcos degenerados. 
Na base: núcleos ricos em n)

Inner crust:
Núcleos ricos em n como Kr-
118, superSuido de n livres, e 
e- relaHvísHcos degenerados. 
Limite inferior da crosta 
interna é quando  ~ nuclear, 

núcleos se dissolvem

4x1
0

14 
= 10

9 kg/m
3

2x1
0

17
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Conservação do momento angular e 

rápida rotação

Razão entre raios do núcleo inicial de Fe e raio de estrela 
de nêutrons. Por simplicidade usaremos a mesma massa 
(Mwd = Mns) :

Adotando Z/A = 26/56 (ferro)
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Momento de inercia de esfera uniforme:

Podemos escrever:

Pela conservação 
do momento 
angular (I w):

Velocidade angular w:

Período de rotação P :

w = 
2 

P 
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I =     M R 
2_

5

2



Período de rotação P :



Lembrando:

Período de rotação da anã branca 40 Eri B: P = 1350 s.

 Pns = 5 x 10 

-
 

3 s 
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Conservação do
Suxo magnéHco:

Fluxo magnéHco:

Adotando Bwd = 5x104 T, que 

é o maior campo magnéHco 
observado em anãs brancas. 
(valor mais Ipico de B nas anãs 
brancas ~ 10 T).
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“Congelamento” de linhas de campo magné�co

B
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i
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f
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Temperatura de estrelas de nêutrons

A estrela de nêutrons nasce muito quente, T ~ 1011K.
No primeiro dia esfria até T ~ 109K, emiHndo neutrinos 
pelo Processo URCA (Mário Schenberg e George 
Gamov):

Outros processos de neutrinos conHnuam a esfriar a 
estrela por aprox. um milênio, depois o esfriamento 
por fótons é maior.
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Após algumas centenas de anos do nascimento da 
estrela de nêutrons, a temperatura interna T ~ 108 K e 
a temperatura super=cial é de alguns milhões de K.

Por aproximadamente 10 000 anos a temperatura 
super=cial será ~106 K. A estrela de nêutrons esfria a 
um raio quase constante. Luminosidade para T = 106K:

Quase toda a 
luminosidade é 
em raios-X:
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Eix
o m

agné�co

Fe
ix

e d
e ra

dia
çã

oLinhas do 

cam
po 

m
agné�co

Estrela de 
nêutrons

Raio da Terra:
~ 6317 km

Modelo 
de Pulsar

Eixo de 
rotação

Jorge Melendez, IAG/USP

Raio da 
estrela de 
nêutrons      : ~ 10 km
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16.7 Pulsares

Jocelyn Bell 
(1943 - )

Em julho 
1967: fonte 
periódica em 
815 MHz
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16.7 Pulsares

Jocelyn Bell 
(1943 - )

A cada 23h56m  dia sideral
 

Fez observações com intervalo de 
tempo menor para resolver o sinal 
 período de 1,337 segundos.
Bell e Hewish: LGM-1? (Li_le Green Men) 

Ela achou outras fontes em 
1967: they cannot be LGM

Descoberta dos Pulsares:
Nobel Física 1974 para Antony Hewish 22



h_ps://revistagalileu.globo.com/Ciencia/noHcia/2018/09/excluida-do-nobel-
astronoma-ganha-premio-de-=sica-50-anos-depois-da-incrivel-descoberta.html8/9/2018

Excluída do Prêmio Nobel de Física 
1974, astrônoma Jocelyn Bell ganha 
Prêmio Breakthrough 50 anos depois 
de sua descoberta dos pulsares. Ela 
vai doar o prêmio de US$ 3 milhões 
para bolsas de estudos para mulheres 
e minorias
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• Notação: PSR, ascensão reta e declinação.

• 1o Pulsar descoberto pela Jocelyn: PSR 1919+21

A.R. = 19h19m, Dec = +210

• Maioria com período P ~ 0,25 a 2 s, com média 
de 0,79 s (mais lento, P = 11,8 s, mais rápido, P = 0,00139s)

• Períodos bem de=nidos, mas aumentam 
lentamente

• Tempo de vida ~ 10 - 100 milhões de anos

Caraterís�cas gerais dos pulsares

24

P = dP / dt           P ~ 10 
-15

. .



Distribuição de períodos

Maioria com período 
P ~ 0,25 a 2 s, com 
média de 0,79 s.

Mais lento, P = 11,8 s
Mais rápido, 0,00139s 
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Pulsar = estrela pulsante?

No arHgo da descoberta (Hewish et al. 1968), foi 
sugerido que a fonte da radiação observada é uma anã 
branca ou estrela de nêutrons pulsante, mas Thomas 

Gold (1968) mostrou que na verdade a melhor 

explicação é uma estrela de nêutrons em rotação

Unusual signals from pulsa�ng radio sources 

have been recorded at the Mullard Radio 

Astronomy Observatory. The radia�on 

seems to come from local objects within the 

galaxy, and may be associated with 

oscilla�ons of white dwarf or neutron stars.
26



Pulsar = estrela pulsante?

• Períodos de oscilação de anãs brancas são muito 
longos para a maioria de pulsares: 100 – 1000 s no 
modo g não-radial, ou segundos no modo radial

 

• Para estrelas de nêutrons, escalando o período de 
rotação pela densidade (            ), o período seria 104 
vezes menor, com oscilações no modo g não-radial de 
10-2 a 10-1s, ou no modo radial de 10-4s, ambos rápidos 
demais para os pulsares mais lentos. 

 

→ pulsar não é estrela pulsante

M
r
 =

(obter P para  constante 
e supor P

super=cie
 = 0)

v = wr

w = 
2 
T 27



Pulsar = estrela binária?

Considerando 2 estrelas de 1 M� com período orbital 

de 0,79 s (P médio dos pulsares), segundo a 3ª lei de 
Kepler, a separação das estrelas deveria ser de 
2x106m (menor que o raio Ipico de anãs brancas, 
6x106m)  não pode ser binária de anãs brancas. 

• Não pode ser binária de estrelas de nêutrons, pois 
teríamos radiação gravitacional, com períodos cada 
vez mais curtos, mas segundo observações o período 
do pulsar aumenta ao invés de decrescer.

 a melhor explicação não é sistema binário
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Pulsar = estrela em rotação?

Quão rápido pode rotar uma estrela? O limite é 
encontrado igualando a aceleração centrípeta e 
gravitacional no equador:

O mínimo período de rotação 
será:

Para o raio de Sirius B, Pmin ~ 7, (muito longo), mas 

para estrela de nêutrons de 1,4 M�, Pmin ~ 5 x 10-4 s.

É período mínimo →  estrela de nêutrons em rotação 

pode explicar os períodos observados nos pulsares 
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Pulsares como estrelas de nêutrons em rotação

A visão que pulsares são estrelas de nêutrons em rotação 
foi reforçada em 1968, com a descoberta de pulsares nos 
remanescentes supernova do Caranguejo e Vela.

Além disso, o pulsar do Caranguejo tem um período de 

apenas 0,033s. Se fosse anã branca  desintegraria. 

h
_

p
s:

//
ap

o
d

.n
as

a.
go

v/
ap

o
d

/a
p

10
09

10
.h

tm
l

30



Algumas estrelas de nêutrons apresentam “pulsos” 
também em outras regiões do espectro

h_p://www.rpi.edu/dept/phys/Courses/Astro_F96/course.html 31



O Pulsar do caranguejo no ópHco.
Período de 0,033 s.

32

Primary 
pulse

Inter-
pulse

Each 
frame: 
0,001 s



Alguns pulsares apresentam glitchs 
na rotação, decrescendo ligeiramente 
seu período,
em escala de tempo de anos
(sem periodicidade regular) 
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Geminga. É o pulsar mais próximo (90 pc). P = 0,237s, 
porem aparentemente sem pulsar em rádio.

h_p://www.rpi.edu/dept/phys/Courses/Astro_F96/course.html 34



Na verdade, 
segundo 
descoberta de 
1997, Geminga 
apresenta pulsos 
em rádio, porem 
são fracos e em 
baixas frequências 
(102,5 MHz)
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Origem do pulsar como estrela de nêutrons da 

supernova de colapso do núcleo de estrela massiva

- A maioria de estrelas forma parte de sistemas 
múlHplos, mas poucos pulsares binários são conhecidos 
 

- Pulsares se movimentam a alIssimas velocidades 
(1000 km/s) → devem ter sido ejetados
 

- Provavelmente a explosão supernova não é 
perfeitamente simétrica, ejetando a estrela de nêutrons 
do seu sistema binário
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Qual a fonte de energia?
O Remanescente de 
Caranguejo é da SN 1054. No 
entanto, se usarmos a taxa 
atual de expansão, a nebulosa 
converge em um ponto há 90 
anos. Ou seja, a razão inicial de 
expansão deve ter sido bem 
menor, e atualmente deve ter 
uma expansão acelerada.

1953, astrônomo russo I. Shklovsky:
Fonte da luz visível é devida a radiação síncrotron
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Radiação síncrotron

A componente de 
velocidade 

perpendicular às 
linhas de campo 

produz movimento 
circular.

Elétrons relaHvistas seguem linhas curvas  emissão de 
radiação, chamada síncrotron ou de curvatura, dependendo 
se o movimento é predominantemente circular ou ao longo 

das linhas de campo, respecHvamente
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Polariza�on of the Crab in the 

op�cal Credit: Hale 5 Meter Telescope
© AATB, Caltech, David Malin, Jay Pasachoh

PolarizaHon in radio.
The picture above was taken by the SCUBA 
(Submillimetre Common User Bolometer Array) 
Polarimeter instrument on the James Clark 
Maxwell telescope (JCMT) in Hawaii. The colors 
indict the brightness of the total light received 
from the nebula (red/white = bright; blue/black 
= dark). The arrows on the image indicate the 
direcHon of the polarized light and amount of 
polarized light (longer arrows signify more 
polarized light). As one can see the light tends to 
be polarized in a diagonal direcHon.

Previsão do Shklovsky: radiação 
do Caranguejo é polarizada. 
Observações da nebulosa 
mostram de fato luz polarizada
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Qual a fonte de energia?
A presença de radiação síncrotron 
sugere campos magnéHcos de 10-7 
T, porem o campo magnéHco 
inicial já devia ter sido diluído pela 
expansão da nebulosa. Também, 
os e- já deviam ter perdido energia 
em ~ 100 anos.

A energia total requerida para a expansão acelerada 
da nebulosa, os elétrons altamente energéHcos, e a 
presença de campo magnéHco de 10-7 T, implica em 
potência total de 5x1031 W, ou seja > 105 L�.

40



A fonte de energia é a estrela de nêutrons em rotação 
no coração da nebulosa,  que tem imensa energia 
cinéHca rotacional:

Podemos esHmar a perda de 
energia pela derivada:

Exemplo 16.7.1. Es�mar a perda de energia do pulsar. 
Supondo esfera uniforme de R = 10 km e M = 1,4M� :

Para o Caranguejo:

 dK/dt = 5x1031W  
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A imagem mostra 
diversas estruturas 
devido à interação 
da estrela de 
nêutrons com a 
nebulosa do 
caranguejo. 
Algumas estruturas 
wisps (“=os”) 
parecem ter 
velocidades 
relaHvísHcas (0,35 
a 0,5c).
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The 3 pictures show dramaHc changes in the central regions of the nebula. These include wisp-
like structures that move outward away from the pulsar at half the speed of light, as well as a 
mysterious "halo" which remains staHonary, but grows brighter then fainter over Hme. Also 
seen are the ehects of two polar jets that move out along the rotaHon axis of the pulsar. The 
most dynamic feature seen – a small knot that "dances around" so much that astronomers 
have been calling it a "sprite" – is actually a shock front in one of these polar jets. 43



X-rays
Chandra

Inner Crab Nebula
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X-rays
Chandra

OpHcal
Hubble

Infrared
Spitzer

Composite

Crab 
Nebula
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Distribuição dos pulsares
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Energia emiHda pela 
radiação magnéHca dipolar:

B: campo magnéHco
R: raio
P: período

Modelo do Pulsar
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Se a energia rotacional é perdida 
pela radiação magnéHca dipolar
 dE/dt = dK/dt

Podemos obter 

então o campo 

magné�co:

Modelo do Pulsar
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Exemplo 16.7.2. Es�mar o campo magné�co do pulsar 

do Caranguejo. Usando a formula obHda e os dados de 
P = 0,033 s e dP/dt = 4,21 x 10-13, obtemos:
B = 8x108 T, que é da mesma ordem de grandeza que o 
campo magnéHco da maioria de pulsares.
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