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RESUMO

Estrelas de néutrons nao-axissimétricas e em rapida rotagao sao candidatas propicias
a serem observadas pelos detectores Einstein Telescope (ET) e Cosmic Explorer (CE)
considerando limites superiores de producao de ondas gravitacionais continuas por
essas fontes. Entretanto, é possivel obter previsoes para a possibilidade de detecgao
levando em conta outros mecanismos de perda de energia em pulsares. Desde o final
da década de 1960, temos conhecimento de que, embora os pulsares tenham seus
periodos de rotagdo muito estaveis, eles nao sao constantes e apresentam variagoes
entre ~ (1072°—107?) s s~1. No ambito da pesquisa de spindown dos pulsares, varios
esforcos tém sido feitos para se entender o que leva esses objetos a desacelerarem,
bem como os indices de frenagem medidos. E nesse contexto que o presente trabalho
traz uma andlise de combinacoes entre os modelos de perda de energia por radiacao
de dipolo magnético (RDM), por ondas gravitacionais (OGs), por Quantum Vacuum
Friction (QVF) e por vento de particulas (VP) e a consequéncia dessas combinagoes
na evolu¢ado do angulo de inclinagdo magnética (¢) do pulsar, na sua velocidade
angular (€2) e no indice de frenagem (n). Mostramos que tanto QVF como VP
combinados & RDM sao capazes de explicar o menor indice de frenagem ja medido
n = 0,9 +0,2, para o pulsar PSR J1734-3333. Além disso, mostramos como é a
evolugao acoplada entre rotacao e o angulo de inclinacao magnética e concluimos
que o QVF é responsavel por atrasar o alinhamento do pulsar. Adicionalmente,
investigamos como diferentes valores de massa em pulsares alimentados por rotacao e
o movimento de precessao influenciam a amplitude das OGs geradas por tais objetos
e qual o potencial de detecgao dessas fontes pela nova geracao de detectores de OGs.
Como resultado, obtivemos que, mesmo numa perspectiva otimista, considerando
pulsares com massas ~ 2,0M, essas fontes nao seriam detectadas pelo aLIGO se
a deformacao do pulsar for de origem magnética. J& no modelo de geracao de OGs
por movimento de precessao, obtivemos que em um tempo de integracao de 1 ano os
pulsares Vela e Caranguejo seriam detectados pelo ET e pelo CE se as ENs tiverem
e ~ 107° e wobble angle o = 0,1 rad.

Palavras-chave: Estrela de Néutrons. Pulsares. Pulsares Isolados. Spindown. Indice
de Frenagem.
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ANALYSIS OF ENERGY LOSS MECHANISMS AND PULSARS
BRAKING INDICES

ABSTRACT

Non-axisymmetric and fast-spinning neutron stars are suitable candidates to be
observed by the detectors Einstein Telescope (ET) and Cosmic Explorer (CE)
considering upper limits of continuous gravitational waves production by these
sources. However, it is possible to obtain predictions for the possibility of detection
taking into account other mechanisms of loss of energy in pulsars. Since the late
1960s, we have learned that although pulsars have very stable rotation periods,
they are not constant and vary (~ 1072 — 107 s s7!) . In the scope of pulsar
spindown research, several efforts have been made to understand what causes these
objects to decelerate, as well as the measured braking indices. In this context the
present work brings an analysis of combinations between the energy loss models
by magnetic dipole radiation (MDR), gravitational waves (GW), quantum vacuum
friction (QVF) and particle wind (PW) and the consequence of these combinations
on the evolution of the magnetic inclination angle ¢, angular velocity ) and the
braking index n. We show that both QVF and PW combined with MDR are able to
explain the lowest measured braking index (n = 0.9 £ 0.2) for PSR J1734-3333. In
addition, we show the coupled evolution between rotation and magnetic inclination
angle and we conclude that the QVF is responsible for delaying the alignment of the
pulsar. Additionally, we investigated the effect of different mass values of rotation
powered pulsar (RPP) on the the amplitude of the GW and we study the possibility
of GW generated by RPPs precession motion being detected by new generation of
gravitational wave detectors. As a result, we obtained that, even in an optimistic
perspective, considering pulsars with masses of 2.0 solar masses, these sources would
not be detected by the alLIGO if the pulsar deformation is of magnetic origin. In
the model of GW generated by precession motion, we concluded that Vela and Crab
pulsars would be detect in one year of integration by ET and EC with € ~ 107° and
wobble angle av = 0.1 rad.

Keywords: Neutron Stars. Pulsars. Isolated Pulsars. Spindown. Braking Index.
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1 INTRODUCAO

Estrelas de néutrons (ENs) sdo oriundas de explosdes de supernovas: eventos
violentos relacionados ao fim da vida de estrelas massivas. Elas tém massas tipicas
de M ~ 1.4M, e raios R ~ 12 km (HAENSEL et al., 2006), caracteristicas essas
que as tornam objetos extraordinariamente densos (p ~ 10" kg m~3). Possuem

2 além de apresentarem campos

gravidade superficial de aproximadamente 102 m s~
magnéticos tao intensos que podem chegar a ~ 10'% G. Essas condicdes extremas
fazem das ENs verdadeiros laboratorios para a Fisica e Astrofisica, e suas observagoes
astronOomicas oferecem valiosas possibilidades de se testar teorias e modelos em

diversos campos de pesquisa.

Diferentes fenomenos relacionados as ENs levam a emissao de radiagao em
varios comprimentos de onda do espectro eletromagnético, além da emissao de
particulas de alta energia, neutrinos e ondas gravitacionais. No contexto de emissao
eletromagnética, as ENs sao detectadas observacionalmente como pulsares gracas
a sua rotacao e seu intenso campo magnético. Seus periodos de rotagao vao desde
poucos milissegundos - os chamados pulsares de milissegundos - até em torno de
10 s. Os pulsos resultam da combinacdo campo magnético e rotagdo e provém de
um vigoroso feixe de radiacao eletromagnética que acompanha a rotacao da estrela
provocando um efeito de flashs peridédicos para um observador localizado na direcao

do feixe.

Os pulsares sao usualmente classificados em trés grupos de acordo com sua principal
fonte de energia. Os pulsares alimentados por rotagao (RPPs do inglés Rotation
Powered Pulsars) emitem radiagdo as custas da energia cinética de rotagdo da
EN, os SGRs/AXPs (do inglés Soft gamma-ray repeaters and Anomalous X-ray
pulsars) que, segundo o modelo tradicional de magnetar, derivam suas emissoes
primariamente de seus intensos campos magnéticos e os pulsares de acrecao
(alimentados por acrecao APP - do inglés Accretion Powered Pulsar) que tém sua
energia proveniente da acre¢ao de matéria cedida por uma estrela companheira de um
sistema bindrio (HARDING, 2013). O presente trabalho abordard apenas os RPPs,
especificamente por se tratar de um estudo de mecanismos perda de energia em
pulsares para os quais a energia cinética de rotacao é o reservatorio de energia em

questao.



1.1 Modelo Goldreich-Julian para magnetosfera de pulsares

Costuma-se assumir que o pulsar rotaciona no vacuo. Essa suposicdo baseia-
se no argumento de que a intensa gravidade mantém qualquer particula livre
presa a superficie da EN (CERUTTI; BELOBORODOV, 2017). Entretanto, a EN -
considerando-a como uma esfera condutora perfeita em rotacao e submetida ao seu
préprio campo magnético - passara pelo efeito de indugao unipolar (VIGANO, 2013).
A indugdo unipolar é responsdvel por uma polarizacdo no interior da EN e essa
polarizagdo gera um campo elétrico que satisfaz a relacio (GOLDREICH; JULIAN,
1969)

1
E+-(2xr)xB=0. (1.1)
c

E possivel utilizar a Eq. 1.1 para determinar a densidade de carga elétrica p,
combinando a Eq. 1.1 e a Lei de Gauss (CERUTTI; BELOBORODOV, 2017)

V-E = 47mp. (1.2)
A densidade p é dada, em coordenadas polares, por (LORIMER; KRAMER, 2004)

BsQR?

ders

P~ (3cos? 0 — 1), (1.3)
onde Bg é o campo magnético superficial, €2 é a velocidade angular, R é o raio da
estrela de néutrons e ¢, a velocidade da luz. No polo magnético da EN, onde r = R
e § = 0, temos, em termos da densidade numérica A = p/e, a chamada densidade

de Goldreich - Julian que pode ser calculada por

. QBg
- 27ee’

Ac (1.4)

Essa distribuicao de carga de densidade \g; leva ao aparecimento de um potencial

eletrostatico. Através da equagao de Laplace

V20 =0, (1.5)



podemos obter esse potencial eletrostatico ® externo a EN o qual deve ser continuo
na superficie estelar (GOLDREICH; JULIAN, 1969). O potencial & é dado por
(LORIMER; KRAMER, 2004)

BQR®

crs

d(r,0) = (3cos?d — 1). (1.6)

As coordenadas r e 0 sao as coordenadas polares com origem no centro da EN. O
campo elétrico Fg correspondente ao potencial eletrostético ® é dado por (LORIMER;
KRAMER, 2004)

Ep = —QBCSR cos” 0. (1.7)
O campo Eg exerce uma forga elétrica (F' = ¢Fg) que atua em particulas carregadas,
arrancando-as da superficie estelar e direcionando-as ao vacuo em torno da EN. Esse
processo que acaba de ser descrito é o que leva ao aparecimento de um denso plasma
circundante que rotaciona junto com a EN até a distancia em que o plasma atinge
a velocidade da luz. Tal distancia define o chamado cilindro de luz cujo raio Roy, é
dado por ¢/Q. (LORIMER; KRAMER, 2004).

No cilindro de luz concentram-se as linhas fechadas do campo magnético do pulsar
como pode ser visto na Fig. 1.1 e acredita-se que nos RPPs a emissao observada
em radio origina-se da regiao conhecida como polar cap (LORIMER; KRAMER, 2004).
Esse é um modelo simples para a magnetosfera de pulsar, e as discussoes sobre a
natureza e a dinamica da magnetosfera bem como a origem da emissdao em radio

pulsares permanecem abertas.

A emissao de raios-X em pulsares de acre¢ao (APPs) tem como processo bésico a
emissao térmica do plasma ao redor da estrela, além da emissao térmica também de
sua superficie. O calor é produzido por processos dissipativos a medida que a matéria
acretada cai na superficie em uma pequena area. O fluxo de matéria é canalizado
pelo intenso campo magnético em uma coluna de acrecao, resultando em dois spots

quentes que seriam a causa dos pulsos de raios-X observados nos APPs (GHOSH,

2007).



Figura 1.1 - Modelo de magnetosfera de pulsar
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Fonte: Aliu et al. (2008)

1.2 Estrelas de néutrons: formagao e equagoes de estado

Em uma ultima etapa de sua evolugao, estrelas com massas maiores que 10M
possuem um nucleo composto principalmente de Fe circundado por camadas de
Silicio, Oxigénio, Neonio, Carbono, Hélio e Hidrogénio (RYAN; NORTON, 2010).
Como nao hé liberacao de energia por queima nuclear do Ferro, o nicleo inicia o
colapso gravitacional. Quando a massa do nicleo excede a massa de Chandrasekhar
(=~ 1.4My) os elétrons degenerados nao sao capazes de suportar o colapso e o nicleo
colapsa numa escala de tempo de queda livre dada por (BOEHM-VITENSE, 1992)

37T 1/2
h (32(};@) ’ (18)

onde G ¢é a constante gravitacional e p, a densidade. O aumento da densidade e da




temperatura centrais nao levam a geracao de energia no nicleo, mas a processos

como a fotodensintegragao

Fe™ — 13He* + 4n — 124MeV, (1.9)

na qual o Ferro se desintegra em néutrons em um processo endotérmico. A essas
temperaturas e densidades, prétons e elétrons se combinam para formar néutrons

no processo de neutronizagao

p+e —n+v,, (1.10)

onde ocorre a redugao da pressao de degenerescéncia dos elétrons porque os mesmos
comegam a ser consumidos. Assim, o ntcleo agora composto principalmente por
néutrons continua a colapsar até atingir densidades nucleares (=~ 10'® kg m™3).
E nesse ponto que o gis de néutrons se torna degenerado e gera pressio de
degenerescéncia suficiente para suportar o colapso: um niicleo de néutrons é criado
com densidade similar a nucleos atomicos (veja, e.g., (PRIALNIK, 2000)). As forcas
nucleares resistem a compressao o que gera uma onda de choque através do
material das camadas em queda, produzindo a expulsao de grande parte do material
estelar numa explosao colossal chamada explosao de supernova e a EN é o ntcleo

sobrevivente desse processo (RYAN; NORTON, 2010).

Os modelos de ENs sao obtidos integrando as equagoes de Tolman-Oppenheimer-
Volkoff (Egs. 1.11, 1.12), que sdo equagoes de equilibrio hidrostatico desenvolvidas
no contexto da relatividade geral (CAMENZIND, 2007)

dr r2 p(r)c? M (r)c? ey

A8 GM(r)p(r) <1+ %(ﬂ) (H‘W%(”) (1 2GM(T)>1, (1.11)

dM (r)

o= 47rp(7“)7“2, (1.12)

onde ¢ é a velocidade da luz, M(r) é a massa contida no raio r. A pressao B(r) e a
densidade p(r) sdo pardmetros relacionados pela equagao de estado sendo necessario

conhecé-los ou estimé-los para cada regime de densidade. As equacoes de estado



(EOS)! tornam possivel a determinagiao de intervalos de massas para ENs bem
como a relacdo massa-raio e demais propriedades da estrela como, por exemplo, a

espessura da crosta (BLANDFORD, 1993).

Para se construir um modelo correto para ENs ¢é imprescindivel conhecer
detalhadamente as interacoes entre particulas elementares no estado de densidades
nucleares e supranucleares, uma vez que se trata de um sistema de muitos corpos que
interagem fortemente (ARNETT; BOWERS, 1977), e as dificuldades na determinagao
da composicao das ENs residem na limitacao de nosso conhecimento a respeito dessas

interagoes.

Experimentos de espalhamento nos dao algum detalhe sobre a interagao entre dois
corpos e estudos sobre a energia de ligacdo de niicleos leves fornecem pistas sobre a
interacao de muitos corpos. Porém, estudos sobre matéria nuclear nao nos permitem
fazer extrapolagoes para densidades tipicas do interior estelar porque aspectos de
interagoes entre nicleos que sao irrisérios em densidades nucleares passam a ser

dominantes no regime de densidades supranucleares (BLANDFORD, 1993).
1.3 Descoberta dos pulsares

Ap6s Chadwick (1932) descobrir o néutron em 1932 , Landau (1965) calculou a
massa maxima para anas brancas e especulou sobre uma possivel existéncia de
estrelas ainda mais compactas constituidas de matéria com densidade nuclear. Baade
e Zwicky (1934), ao estimarem valores para a perda de massa na explosao de
supernova, ja conjecturavam a existéncia de ENs afirmando que esse evento seria a
transicao de uma estrela comum para um objeto de massa significantemente menor.
Os primeiros calculos de massa para as ENs foram realizados por Oppenheimer e
Volkoff (1939), resultando no intervalo 0,3M, < M < 0,75M e pouco antes da
descoberta dos pulsares, a existéncia de ENs ja vinha sendo amplamente discutida,
de modo que, por exemplo, Pacini (1967) em seu trabalho assumia que a Nebulosa do

Caranguejo era energizada por uma EN altamente magnetizada e em rapida rotacao.

Em novembro de 1967, Jocelyn Bell, estudando a cintilagdo de ondas de radio
provenientes de fontes compactas no meio interestelar, observou pela primeira vez
um sinal consistindo de uma série de pulsos que se repetiam a cada 1, 337s localizado

em ascensao reta e declinacao fixas (Fig. 1.2).

'Para nos referir ao termo Equacdo de Estado, usaremos a sigla EOS (do inglés Equation of
State.



Figura 1.2 - Sinal de radio do primeiro pulsar observado.
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O primeiro de sinal detectado para uma fonte de radio pulsante. Note que, embora a
amplitude varie, os pulsos se repetem regularmente.

Fonte: Hewish et al. (1968).

O sinal foi atribuido inicialmente a origens como civilizagao extra-terrestre, reflexdo
de ondas de radio na superficie da lua, entre outras. Mas essas origens foram sendo
descartadas dando lugar a interpretagoes como oscilagoes radiais de ABs ou ENs.
Hewish et al. (1968) argumentaram que a energia emitida poderia exceder 107
ergs se a fonte tivesse emissao isotropica e através de caracteristicas observacionais

concluiram que a fonte ndo deveria ter mais de 4,8 x 103 km.

Dado o tamanho estimado para a fonte, concluiu-se tratar de um objeto compacto
e que trés mecanismos poderiam estar ligados a pulsos tdo curtos e precisos:
rotagao, pulsacao ou um sistema binario. Contudo, apenas ENs em rotacao poderiam
configurar pulsos de rddio com o periodo detectado por Hewish et al. (1968). O

periodo mais curto para a rotacao de uma EN pode ser calculado pela Eq. 1.13

GM

2
PR~ s

(1.13)

a qual pode ser reescrita como

0* ~ Gp. (1.14)

Levando em conta a densidade estimada para EN (p ~ 10'7 kg m™3), temos que
P > 1073s. Tal perfodo sé poder ser obtido para densidades da ordem das densidades

caracteristicas de ENs.



Logo apds Gold (1968) propor que as fontes seriam de fato ENs magnetizadas
com rapida rotacao e que estariam freando devido a perda de energia cinética
de rotacdo, Richards e Comella (1969) descobriram que o pulsar do Caranguejo
estava desacelerando. Desde entao, varios mecanismos tém sido propostos para
explicar a perda de energia em pulsares. E neste contexto que estd inserido esse
trabalho: investigar os modelos especificos de perda de energia ligados a propriedades

observacionais e parametros de pulsares.
1.4 Pulsares como fonte de ondas gravitacionais

Dentre os mecanismos propostos para a desaceleragao dos pulsares, a emissao de
ondas gravitacionais (OGs) tem sido algo bastante discutido, sobretudo devido
as deteccoes recentes ocorridas de ondas gravitacionais que foram produzidas em
um evento envolvendo a coalescéncia de buracos negros (ABBOTT et al., 2018) e de

estrelas néutrons (ABBOTT et al., 2017b) em sistemas bindrios.

Espera-se que ENs nao-axissimétricas isoladas e em rapida rotacao, localizadas na
nossa galdxia, sejam fontes de OGs continuas de magnitudes ~ 1072 (RILES, 2017).
O sinal teria uma frequéncia de duas vezes a frequéncia de rotacdo da estrela de
néutrons e seria quase monocromatico (MOORE et al., 2015). Para se detectar um sinal
tao fraco, seriam necessarios varios anos de integracao nos detectores de segunda
geragdo (RILES, 2017). Por outro lado, seria necessario um ano de integracdo no
Einstein Telescope (ET) para se detectar o pulsar PSR J1640-4631 (ARAUJO et
al., 2016b) considerando que ele perde energia por emissao de OGs e por radiagao
de dipolo magnético (RDM), ainda que o ET venha a ter sensibilidade e atue na
banda de frequéncia adequadas para a deteccao de OGs produzidas por pulsares no

spindown limit assim como o Cosmic Explorer (CE) - (Veja Fig. 1.3).

Sendo assim, torna-se relevante investigar a possibilidade de deteccao de OGs
geradas por pulsares, bem como seus mecanismos de geragdo, ja que os sinais
detectados nos ultimos cinco anos sao de natureza transiente, diferentemente das

ondas continuas emitidas pelas ENs nao-axissimétricas em rotagao.

O contetdo restante do presente texto esta estruturado em cinco capitulos. No
Cap. 2, apresenta-se uma base tedrica que consiste nos modelos RDM, de emissao
de OGs, de friccao do vacuo quéantico (QVF) e vento de particulas (VP) como
mecanismos de perda de energia em pulsares que os levam a desacelerar. No
Cap. 3 discuti-se ainda o impacto da combinagao desses mecanismos no indice

de frenagem n, bem como desenvolve-se um modelo da evolugao do angulo de



Figura 1.3 - Curvas de sensibilidade
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A caixa rotulada "pulsares" representa um limite superior em um sinal de OG emitido
pelo pulsar do Caranguejo extrapolado em frequéncia. Isso significa que se o pulsar do
Caranguejo emitisse toda sua energia por ondas gravitacionais ele seria detectado pelos
ET e CE.

Fonte: Moore et al. (2015)

inclinacdo magnética acoplada a diferentes torques e suas consequéncias no indice de
frenagem e no possivel caminho evolutivo no diagrama P — P. No Cap. 4 sio feitas
as analises da detectabilidade de OGs provenientes de pulsares como resultado de
uma deformagao nao axi-simétrica e da precessao caracterizada pelo wobble angle.

Por fim, apresentamos no Cap. 5 as perspectivas e conclusoes.






2 MECANISMOS DE PERDA DE ENERGIA EM PULSARES

Neste capitulo apresentamos demonstracoes matematicas para o balango energético,
isto é, para a perda de energia do pulsar pelos mecanismos de (RDM); mais
sucintamente por QVF (acrénimo para quantum vacuum friction- friccdo do vacuo
quéntico); por emissao de ondas gravitacionais (OGs) e por VP. Assumiremos que os
pulsares podem ser modelados por um dipolo magnético em rotagdo nos mecanismos
de RDM e QVF, por um rotor alinhado no modelo de vento, enquanto admitiremos
que se trata de um elipsoide nao-axissimétrico no mecanismo de emissao de OGs.
Discorremos no Cap. 3 sobre a perda de rotagdo dos pulsares (spindown) e seus
mecanismos de freamento, apresentando modelos que fornecem explicagoes para os
indices de frenagem observados. O indice de frenagem ¢ uma quantidade relevante
e intimamente relacionada ao spindown dos pulsares que pode ser expresso por

quantidades observaveis e sera discutido também no Cap. 3.
2.1 Radiacgao de dipolo magnético - RDM

O modelo de dipolo magnético para a producao de radiacao nos pulsares reflete como
a energia cinética de rotagao das ENs é responséavel pela sua emissao eletromagnética.
Nesse modelo, considera-se que a estrela rotaciona de maneira uniforme no vacuo
com frequéncia €2, possuindo um dipolo magnético p inclinado de um angulo ¢
em relacao ao eixo de rotacao. Da eletrodinamica classica, sabemos que um campo
magnético Bg no polo magnético da estrela de néutrons estéa relacionado ao dipolo
@ por (SHAPIRO; TEUKOLSKY, 1983)

ByR?
= =2 (2.1)

A energia é irradiada & taxa de (SHAPTRO; TEUKOLSKY, 1983),

: 2 .
Erpy = —@!Mf- (2.2)

O vetor p é escrito em termos dos vetores unitarios e (paralelo ao eixo de rotagao
da EN) e e, (perpendicular ao eixo de rotacao) da seguinte forma (SHAPIRO;
TEUKOLSKY, 1983)

1
p= iBoRS le) cos ¢ + e sin ¢ cos(2t) + e, sin ¢ sin(Q1)], (2.3)
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onde e’ é perpendicular simultaneamente aos demais vetores unitarios.

O moédulo da segunda derivada do momento de dipolo ao quadrado pode ser escrito
como (SHAPIRO; TEUKOLSKY, 1983) ,

]2 = iBéRﬁ[((ﬂ) sin? ¢ cos?(Q4) + () sin? ¢ sin®(Q1)], (2.4)
ou
1
| = 1333694 sin? . (2.5)

Substituindo a Eq. 2.5 na Eq. 2.2, obtemos

: 21 ,
Erpy = —@13336’94 sin? ¢. (2.6)

Temos, portanto, para a taxa de perda de energia por radiacao do dipolo magnético

: B2 R5Q* sin?

Erpm = _0603¢' (2.7)
Sabendo que €2 = 27v, reescrevemos a Eq. 2.7 como
) 4 B2 RO gin?2

Erpar = _8m" ByR”sin ¢V4. (2.8)

3 3

Através da manifestacdo da radiacio ciclotron nos espectros de raios-X é possivel
estimar campos magnéticos (101'712G) em pulsares de acrecao. Ja os pulsares
isolados (RPPs) nao tém seus campos medidos diretamente, no entanto um céalculo
simples nos fornece uma estimativa (LORIMER; KRAMER, 2004). Da definigao de

energia cinética de rotagao e usando a Eq. 2.8, mostra-se que

3rspp \?
Bo = (27T2R6 sin? <z§> ’ (29)

o qual é dado em termos dos parametros observacionais P e P. Utilizando os valores
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fiduciais, I = 10%® kg m? e R = 10 m, encontramos

By ~ 3,2 x 10"(PP)"*gauss. (2.10)

2.2 Emissao de ondas gravitacionais por um elipsoide nao-axissimétrico
Faremos agora a demonstragao matemdatica da equagao para perda de energia do
pulsar por emissao de ondas gravitacionais.

Figura 2.1 - Elipsoide ndo-axissimétrico

|")(3 = X'z

Tlustracao representado uma EN deformada. De modo geral, assimetrias sdo capazes de
gerar OGs quando a terceira derivada do momento de quadrupolo de massa for nao-
nula.

Fonte: Adaptado de Maggiore e Press (2008)

Consideremos um objeto nao-axissimétrico rotacionando em torno de um eixo x3

conforme ilustrado na Fig. 2.1.

Seja (], xh,x4) um sistema de coordenadas que rotaciona junto com o objeto e
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tomemos x% como o eixo em torno do qual o corpo rotaciona com velocidade angular
Q. Introduziremos um referencial inercial fixo de coordenadas (x1, x9, x3) orientado
de modo que z3 = x4 (Fig. 2.1). Ambos os sistemas possuem origem em comum no

centro de massa do elipsoide e estao relacionadas pela matriz de rotagao R,

onde

cos (Qt) sin () 0
Rij = | —sin(Q2t) cos(2t) 0
0 0 1

O tensor de inércia no sistema de coordenada z, é dado pela matriz constante
I}; = diag(I, I3, I3) enquanto no sistema de coordenadas z;, o tensor de inércia
¢ uma matriz dependente do tempo que pode ser calculada por (MAGGIORE; PRESS,
2008)

I=R'TR, (2.12)

onde RT é a matriz transposta de R. Efetuando a multiplicacdo de matrizes chegamos

a
I, cos® Ot + I, sin? Ot I, sin Qt cos Ot — IrsinQtcosQt 0

I = | I,sin Qt cos Ot — Iy sin Ot cos Ot I, sin? Qt + I, cos® Qi 0

0 0 I3

Vamos agora reescrever as componentes do tensor /I de maneira mais conveniente.

Temos para a primeira componente [,

L -1,

I = cos 20t + 1. (2.13)

Observe que I15 = I5; e para essas componentes temos,

14



L -1,

]12 = ]21 = sin 20)¢. (214)

E para as duas ultimas componentes nao nulas, encontramos

I —1I
Iy=1-—=-"2

cos 2€0t. (2.15)

I3 = I5. (2.16)

A taxa de perda de energia por ondas gravitacionais é dada por (SHAPIRO;
TEUKOLSKY, 1983)

;(Ql‘]QZ‘]> (2.17)

Notemos que (Q;;Q;;) ¢ o produto das derivadas terceiras do momento de
quadrupolo de massa () tomado como uma média no tempo. () pode ser escrito
em termos do tensor de inércia [;; (SHAPIRO; TEUKOLSKY, 1983)

1

onde ¢;; é o delta de Kronecker e T'rI é o trago da matriz / dado por

T’T’szl—f—lg‘i‘[g, (219)

o que leva a Eq. 2.18 a (SHAPIRO; TEUKOLSKY, 1983)

Qij = — 1. (2.20)
Assim, a Eq. 2.17 fica
. 1G ..,
Eog = —gc—5<fij>, (2.21)
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ou

1G

Boo =SS (1% v 2T+ T+ ) (222

Derivando as Eqgs. 2.13, 2.14, 2.15, 2.16,

11 = 49°%(1; — 1) sin 20t (2.23)
712 = —4Q5(1; — I,) cos 20t (2.24)
T o9 = 4Q°(Iy — 1) sin 2Qt. (2.25)
T35 =0. (2.26)

Substituindo em 2.22, obtemos

: 1G
Foc = _5—51696(11 — I,)?(sin? 2 + 2 cos? 2Qt + sin® 20Q1), (2.27)
C

ou

. 32G
Epq = ———Q%(1, — I,)%. 2.28
oG s (- D) (2.28)

Para um elipsoide homogéneo de semi-eixos a,b e ¢, os momentos de inércia sao
dados por (SHAPIRO; TEUKOLSKY, 1983)

1 1 1
Li=:ME+S) L= M +c) L= M@ +1). (2.29)

Veja que o termo (I; — 1) na Eq. 2.28 pode ser expresso por
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2

1
(I, — IL)* = gM(b +a)(b—a)| . (2.30)
Além disso, a elipticidade € é definida por (SHAPIRO; TEUKOLSKY, 1983)

a—2b
P2 (2.31)

Substituindo 2.31 na Eq. 2.30, obtém-se

(I, — IL)* = [;M(b +a)e(a + b)/2} : (2.32)

Para pequenas assimetrias (a &~ b) temos

1 2
(I, - L)* =~ [5]\/[62@2] : (2.33)
(§]
1 2
Iy ~ = M2a”. (2.34)
Logo,
(I — I,)* =~ EI%. (2.35)

substituindo na Eq. 2.28, obtemos a Eq. 2.36

332G

Foa ~ —EEQ%QI;, (2.36)
ou, em termos da frequéncia v,
20487° G
oG ~X — 5 g 2[327/6 (237)
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Note que na rotacao em torno de um eixo principal com Iy # I, a frequéncia da
OG emitida é duas vezes a frequéncia de rotacdo da EN como pode ser visto nas
Egs. 2.22, 2.23, 2.24 e 2.25 (SHAPIRO; TEUKOLSKY, 1983). Na configuragido em que
construimos o sistema de referéncia, teremos a producao de OGs apenas se I} # Is.
Porém, em objetos astronomicos geralmente o eixo de rotagao nao coincide com
o eixo principal e, consequentemente, o movimento do corpo rigido serd composto
pela precessao combinada a rotagdo em torno do eixo principal (MAGGIORE; PRESS,

2008) como veremos no Cap. 4.
2.3 Friccao do vacuo quantico

Nessa secao, estamos interessados em demonstrar sucintamente a equacao para a
taxa da perda de energia devido a friccao do vacuo quantico, calculo que é realizado
na integra por Coelho et al. (2016) e para o qual traremos as principais ideias, uma

vez que os detalhes, a principio, fogem do escopo do presente trabalho.

Figura 2.2 - Diagrama P — P

108

10-10

10-12

) Bls medidos ¥
| I Ty | I I |

0.001 0.01 0.1 1 10
P (s)

Dispersao dos aproximadamente 2000 pulsares conhecidos em um diagrama P — P. P
é o periodo de rotacio do pulsar e P a derivada do perfodo. Evidenciamos os pulsares
com indices de frenagem medidos (assinalados no grafico por Bls - acrénimo para braking
index). Os dados foram retirados do catdlogo ATNF (CSIRO, 2018).

Fonte: Produgao do autor
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Na Fig. 2.2, mostramos com linhas tracejadas alguns valores de campo magnético
que sao calculados pela Eq. 2.10. Observamos que ha uma classe de pulsares para
a qual temos campos magnéticos By maiores que 10'®G. Nesse regime de campos
magnéticos intensos, efeitos quanticos comecam a ser considerados pois By passa a
ser maior que a escala de campo da eletrodinamica quantica B, dado por

2.3
e

m_c

B, = ~ 4.4 x 10°G, (2.38)

e

onde m, é a massa do elétron, ¢ e a velocidade da luz, e a carga do elétron e A
¢ a constante de Planck dividida por 27. Nesse sentido, é possivel considerar uma
descricao mais precisa para pulsares utilizando generalizagoes para a Lagrangiana
de Maxwell assim como a Lagrangiana de Euler-Heinsenberg para eletrodinamica
quantica (EDQ).

O modelo de fricgdo do vdcuo quantico (quantum vacuum friction - QVF) é
desenvolvido ao considerarmos que o meio magnetizado - assumindo-o fora da
estrela - deve interagir com o dipolo magnético do sistema levando a perda de
energia. Essa perda de energia (EQVF) ¢ devida ao torque que o campo magnético
oriundo da magnetizacao do meio exerce no dipolo magnético em rotagao. Na versao

infinitesimal ela é expressa por (COELHO et al., 2016)

dEqur(r,t +1/c) = p(t +r/c) x dB,(0,t +1/c)-Q, (2.39)

onde r é o m6dulo do vetor radial r que liga o elemento de volume dV' (responsével
por gerar o campo infinitesiamal dB,,') & origem do sistema onde se encontra o

dipolo magnético (Fig. 2.3).

O campo magnético infinitesimal é dado por

3rldp,,(r,t)-r]  dup,,(r,t)
ro a r3

dBy,(0,t +7/c) = : (2.40)

onde

dpr,, = M,,dV, (2.41)

LA notacdo qu refere-se apenas a quantum vacuum.
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Figura 2.3 - Configuracao do sistema de referéncia para um elemento de volume dV'

—
B w

q

Sistema de coordenadas com origem na estrela de néutrons. O elemento de volume dV
localizado no meio circundante magnetizado gera um campo infinitesimal dado por dBy,
e € esse campo que ocasiona o torque no momento de dipolo p da fonte.

Fonte: Adaptado de Dupays et al. (2008)

e M,, representa o vetor magnetizacao. A fenomenologia do QVF estd relacionada
com a regiao externa a EN que rotaciona com velocidade €2 e cujo momento de
dipolo magnético p faz um angulo ¢ com o eixo de rotacao. Pode-se mostrar que a

magnetiza¢ao do meio nao linear exterior a estrela (r > R) é,

1 oL
M, = (B + 47?8B> , (2.42)

onde a Lagrangiana £ depende do tensor eletromagnético F' = 2(B? — E?) e esté
sendo derivada com relagao ao campo magnético da EN. Apos efetuar-se o calculo
para Myg,, basta substituir 2.42 em 2.41 e 2.41 em 2.40 e algumas passagens depois

é relativamente simples mostrar que

241p30? sin? ¢
5¢R3 ’

(Equr) ~ (2.43)

onde pp = BOR3/\/§. No contexto da EDQ, usamos
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«

= 2.44
907 B2’ (244)

I

sendo que « é a constante de estrutura fina. Sendo assim, substituindo po e g na
expressao para FEy, concluimos que a taxa de perda de energia no modelo de fricgao

do vacuo quantico é dada por,

. 4 B4R4 fa2
(Egpp) ~ — 220 70 ?2, (2.45)
75¢B:

Observe que, em termos do periodo P, a equagao para a perda de energia por QVF
(Eq. 2.45) cai com 1/P?  enquanto a equagdo para a perda de energia por RDM
(Eq. 2.8) cai com 1/P*. Isso nos mostra que o QVF deve ser relevante em EN que
ja perderam muita rotacdo, pois para maiores valores de P, EQV F se torna o termo

dominante quando Egrpys se torna desprezivel.
2.4 Vento de particulas

Consideremos o pulsar como um rotor obliquo que possui duas componentes de
dipolo magnético: uma paralela (p = 1 cos ¢) e outra perpendicular (p, = psin )
ao eixo de rotagao do pulsar (LI et al., 2014). Enquanto a componente perpendicular
¢ responsavel pela perda de energia por RDM, a componente paralela estaria
relacionada a aceleracao de particulas (LI et al., 2014). Essas particulas seriam criadas
e aceleradas numa regido de aceleracao acima do polar cap (veja secao 1.1) e em
consequéncia disso teriamos uma perda de energia no pulsar relacionada a aceleragao
dessas particulas (KOU; TONG, 2015).

A perda de energia por vento de particulas depende da chamada queda de potencial

de aceleracao Av, e é expressa por (XU; QIAO, 2001)

Eyp = 2712 cpe Av, (2.46)

onde 17, = R(RQ/c)Y/? é o raio do polar cap, ¢ a velocidade da luz, p. é a
densidade de carga de particulas primérias® na regidao de aceleracdo. A densidade

de particulas primérias se relaciona com a densidade de Goldreich-Julian por

2Particulas primérias sdo definidas como as particulas provenientes das regides de aceleracio
que sdo injetadas na magnetosfera (TONG; KOU, 2017)
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pe = Cpas® (secdo 1.1). Lembrando que assumimos que a componente paralela do
dipolo magnético é responsavel pela aceleragao de particulas e utilizando o fato
de que o maximo potencial de aceleracao para um dipolo magnético é dado por
(RUDERMAN; SUTHERLAND, 1975)

s
pode-se mostrar que
: 2u2Q4  Av
EVP = 3 34—?‘/ COS ¢7 (248)

onde utilizamos pu = (1/2)BR3. Para o modelo de RDM, podemos reescrever a

Eq. 2.7 como

sin? ¢. (2.49)

Combinando as Eqs. 2.48 e 2.49, teremos a Eq. 2.50:

o2uP08 A
E = /;63 (sin2¢+3Cm1; cos? gb), (2.50)
ou
. 2M2Q4
E= 2.51
23 X (2.51)

Na pratica, o parametro x dependera do modelo de aceleragao de particulas adotado
e para efeito de nossos calculos, usaremos o modelo vacuum gap com radiacao de

curvatura (Veja Apéndice B) na sec¢ao 3.2.1.

No Cap. 3 discutiremos o impacto da combinacdo dos mecanismos de perda de
energia no indice de frenagem n, bem como desenvolveremos um modelo da evolugao
do angulo de inclinagao magnética acoplada a diferentes torques e suas consequéncias

no indice de frenagem e no possivel caminho evolutivo no diagrama P — P.

30 parametro ¢ representa a razio entre a densidade de particulas primérias e a densidade de
Goldreich-Julian.
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3 SPINDOWN DOS PULSARES E SEUS INDICES DE FRENAGEM

Embora os pulsares tenham periodos de rotagao bastante estaveis, eles nao sao
constantes. Mesmo que bem pequena, a maioria dos pulsares conhecidos possuem
a derivada do perfodo P medida. A taxa de diminuicdo de rotacio (spindown rate)
dos pulsares pode ser expresso pela lei de poténcia (GOLDWIRE JR.; MICHEL, 1969)

v =—Kv" (3.1)

Veremos que K é uma constante relacionada com a estrutura do campo magnético
e ao momento de inércia da EN e n é o chamado indice de frenagem - algo util no
estudo dos mecanismos de perda de energia dos pulsares, que sera discutida mais

adiante.

No final da década de 1960, em uma tentativa de explicar as fontes de radio
pulsantes recém descobertas por Jocelyn Bell em 1967, Thomas Gold apresentou
argumentos favoraveis a tais fontes serem EN em rapida rotacao e ja conjecturava
que o mecanismo de geracao de radiagao coerente implicaria a diminui¢ao da rotagao
da EN (GOLD, 1968). J& em 1969, a desaceleragdo do pulsar do Caranguejo foi
descoberta por Richards e Comella (1969) com a verificagdo de que o seu periodo

estava aumentando a uma taxa de 36 ns por dia.

Desde entao, a desaceleragao dos pulsares e os indices de frenagem que foram sendo
medidos tém motivado a proposi¢ao de alguns modelos de mecanismos de perda
de energia como VP, onde a componente do dipolo magnético paralela ao eixo de
rotacao estaria relacionada a aceleracdo de particulas e um consequente freio na
rotagao do pulsar (LI et al., 2014), disco de retorno (fall-back disc) onde a interagao
entre o campo magnético e um disco de matéria em torno do pulsar seria responsavel
pelo torque que levaria a diminui¢do da rota¢do do pulsar (CHEN; LI, 2016), entre

outros.

Para obtermos uma expressao para o spindown no contexto do modelo RDM,
basta supormos que a energia cinética de rotacao da EN é convertida na energia

eletromagnética irradiada, dada pela Eq. 2.8. Para tal facamos,

1
B, = 5[92. (3.2)
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B, = IO, (3.3)

Igualando as Egs. 2.8 e 3.3 encontramos

2m2BgROsin? ¢ 4
v

7.3 (3.4)

VRDM = —
Comparando as Eqgs. 3.1 e 3.4, mostramos que de fato a constante K depende do

campo magnético e do momento de inércia, ademais encontramos que n = 3.

Repetindo o procedimento ao considerarmos a perda de energia por OGs, igualamos

as Fqgs. 2.37 e 3.3 para obtermos,

51211Ge
—".

— (3.5)

VoG = —
Vemos que a constante K estd relacionada ao momento de inércia bem como as
deformidades na estrela de néutrons e que o braking index é igual a 5 para a perda

de energia por OGs.

Novamente efetuando o calculo, agora igualando as Eqs. 2.45 e 3.3 , é facil mostrar

que,

aBiR*sin? ¢

75l cB? (3:6)

Vovr = —

Ou seja, a perda de energia relacionada puramente ao QVF leva a Eq. 3.6 e

comparando as Eqs. 3.1 e 3.6 vemos que nesse caso, n = 1.

Portanto, para um modelo de RDM, encontramos o valor candnico para o indice de
frenagem n = 3, e para o modelo que considera toda a perda de energia do pulsar
via OGs - o chamado spindown limit - temos que o indice de frenagem é 5. Além
disso, como mostrado na Eq. 3.6, o modelo de QVF puro implica em um braking

index n = 1.

O indice de frenagem é uma quantidade relevante e intimamente relacionada ao
spindown dos pulsares e pode ser expresso em termos de quantidades observaveis

derivando-se a lei de poténcia Eq. 3.1,
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vy

(3.7)

n=_3
Para os ~ 2000 pulsares conhecidos, nove tém seus indices de frenagem bem medidos,
isso porque existe uma dificuldade na tentativa de se medir, a longo prazo, a segunda
derivada da frequéncia ¥ devido a irregularidades no periodo de rotagao. Os efeitos
do spindown na evolucio de ¥ sdo despreziveis comparados aos efeitos de glitches?
e timing noise?, por isso temos tdo poucos valores de indices de frenagem bem
determinados (ESPINOZA et al., 2017).

Os valores de n estdo explicitados na Tab. 3.1, bem como o periodo e a primeira

derivada do periodo.

Tabela 3.1 - Periodos P, suas derivadas primeiras e indices de frenagem conhecidos de nove

pulsares
Pulsar P(s) P(107Bss™1) n
PSR J1734-3333 1,17 22,8 0,9+£0,2
PSR B0833-45 (Vela) 0,089 1,25 1,4+0.2
PSR J1833-1034 0,062 2,02 1,8569 =£ 0, 0006
PSR J0540-6919 0,050 4,79 2,140 £ 0,009
PSR J1846-0258 0,324 71 2,19+£0,03
PSR B0531+21(Caranguejo) 0,033 4,21 2,51+0,01
PSR J1119-6127 0,408 40,2 2,684 £ 0,002
PSR J1513-5908 0,151 15,3 2,839 £ 0,001
PSR J1640-4631 0,207 9,72 3,15+0,03

Fonte: Araujo et al. (2016b)

Uma simples inspec¢ao na Tab. 3.1 nos revela que todos, exceto um pulsar, tem seu

indice de frenagem menor que 3.

A discussao sobre os mecanismos de perda de energia em pulsares permanece em

aberto e existem diferentes modelos que visam explicar os indices observados, o que

L Glitches sao abruptas variacoes no periodo de rotacdo da EN. Acredita-se que os glitches
estejam relacionados a transferéncia de momento angular entre o superfluido em rotacéao e a crosta,
0 que causa um aumento abrupto na rotacio da EN (ESPINOZA et al., 2017).

2 Timing noise é outra irregularidade que se manifesta na frequéncia de rotacdo dos pulsares,
porém de natureza razoavelmente continua. O timing noise é, possivelmente, causado pelo fluxo
instavel de momento angular do fluido interior até crosta da EN, a medida que ela desacelera
(BLANDFORD, 1993).
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justifica os estudos que serao realizados neste trabalho, onde nos concentraremos
nos modelos RDM, de perda por OG, QVF, e VP bem como na combinac¢ao desses

processos de perda de energia.

Por agora, faremos um calculo que nos fornece uma explicacdo para n < 3 através
da combinacao de spindow por RDM e OGs conforme elaborado por Araujo et al.
(2016b). Combinando as Eqgs. 2.8, 2.37 e 3.3 é fcil chegar em

272 B3 R® sin? gby?) B 5127T4G€2]V5
31c3 5¢P ‘

(3.8)

Vypot = —

Temos uma expressao para a frequéncia rotacional com as contribuicoes da perda

por RDM e por OG, ou seja,

Urot = VrpM + VOG- (3.9)

Podemos definir uma fracao relacionada a emissao de OGs por

Voa

= 3.10
TI l.jrot ’ ( )
e mostrar que,
1
= CQ 2 681112 9 <31].)
1+ % GﬁgIR;SQVEOj)
e ainda
EOG = nErot~ (312)

Substituindo a Eq. 3.8 e sua segunda derivada em 3.7, obtemos a seguinte expressao,

T0 B ]
n:no—l—l{ L(5 — ny) [O—Hbcot(ﬁ], (3.13)
Vot BO

onde
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2
5 ¢2B3RSsin?¢’
1 + 768 Gﬂ'21262u30t

no =3+ (3.14)

Substituindo a Eq. 3.14 em 3.13, obtemos uma nova expressao para o braking index,

P By
n:3—|—2n—2—P(1—77) [Bz%—gbcotqb]. (3.15)

Observe que a combinacio adequada de By e qb que venha tornar o termo entre
colchetes positivo juntamente com valores apropriados de n sdo condigdes que
conduzem a n < 3, como queriamos obter. O pulsar PSR J1640-4631 é o tnico
da Tab. 3.1 que possui indice de frenagem maior que 3, mas para ele é possivel
combinar as Eqs. 3.7 e 3.8 para obter (ARAUJO et al., 2016a)

2
1+ 5 2BjRSsin?¢’
384 384G m212%2€2p2

n=3+

(3.16)

o que leva naturalmente a 3 < n < 5. Veja o quao interessante é esse modelo, pois as

Egs. 3.15 e 3.16 oferecem uma explicacdo para todos indices de frenagem medidos.

Podemos chamar o termo entre colchetes na Eq. 3.15 de ¢ = ¢(By, Bo, ¢, gb) e

rearranjando os termos temos,

g= —(n2z13__77§77) Ii (3.17)

Apresentamos na Fig. 3.1 um grafico g como funcao de n utilizando os parametros
da Tab. 3.1. Temos aqui uma previsao de como os parametros relacionados ao campo
magnético e ao angulo ¢ dependem da eficiéncia de geracao de OGs. Veja que para
os 8 pulsares, ¢ fica entre aproximadamente 107'2 — 107!, considerando eficiéncias
proximas de 0,01. Além disso, para baixos valores de eficiéncia, ¢ nao depende
sensivelmente de 7, enquanto que para valores mais altos de n, g varia de uma
maneira mais pronunciada. Nesse sentido, vemos que quanto maior é a perda de
energia por OGs, maior a é a evolugdo do campo magnético e do angulo ¢ no

tempo.

Chamamos também a atencdo para o pulsar PSR J1640-4631: ele é o tnico que
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Figura 3.1 -g xn

100 | ) -

g x 1013(s™)

10 =

PSR J1734-33
PSR B0833-45 Vela
PSR J1833-1034
PSR J0540-6919
PSR J1846-0258
PSR B0531+21 Crab
PSR J1119-6127
PSR J1513-5908 ———
PSR J1640-4631 ———

0.01 0.1 1

Previsdo de como a combinagdo de parametros relacionados ao campo magnético e ao
angulo ¢ dependem da eficiéncia de geracdo de ondas gravitacionais

Fonte: Producao do autor

possui um indice de frenagem maior que 3 e sua curva possui um comportamento
diferente das demais, como pode ser visto na Figura 3.1. O valor minimo de n para
esse pulsar é de 0,095, evidenciando que a perda de energia por OG deve de fato
estar presente. Ainda nessa mesma figura, se tomarmos o valor observacionalmente
inferido ¢ = 3 x 1072 rad/s para o Caranguejo (TIAN, 2018), bem como os
pardmetros representativos ¢ = m/4, By = 0.05 G/s, obtemos para esse pulsar

g~ 3 x 1071257 revelando a consisténcia do modelo.

Combinando as Eqgs. 3.17 e 4.5, é possivel mostrar que,

_ 5AP3PY(3 —n) + 1024Grtl Pé?
~ 10°PPY — 1024GrtI Pe?

, (3.18)

onde € é a elipticidade abordada na secao 2.2. A Eq. 3.18 revela a dependéncia
explicita de entre g e €, além de depender também do momento de inércia (MI).
Utilizando resultados do modelo de EOS GM1 (GLENDENNING, 2000), vamos utilizar
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Figura 3.2 - g x €

j T T T T T
PSR J1734-3333-Mlgpjn ========"
PSR J1734-3333-Mlypay

Vela-Migin
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Crab.M|m|-n [——
Crab-Mimay,
PSR J1640-4631-Mlmgi, =
PSR J1640-4631-Mlyz,

g x 10135

107 106 103 10 103 102 101

Previsdo de como a combinagdo de parametros relacionados ao campo magnético e ao
angulo ¢ dependem da elipticidade € tomando diferentes valores de momento de inércia
(MI). Os valores de g observacionalmente inferidos para o pulsar do Caranguejo e para o
pulsar Vela sao gcaranghuejo = 3 X 107257 e gyerq = 1.2 x 1072571 ¢ estdo representados
por linhas horizontais.

Fonte: Produgao do autor

os momentos de inércia I = 3,1 x 10%¥Kg m? e I = 1,16 x 103*Kg m? relacionados as
massas maxima 2,4M. e minima 1M, para graficar g x € levando em consideragao
tal intervalo de MIs. O resultado é mostrado na Fig. 3.2 onde tragamos as curvas

para os pulsares PSR J1734-3333, Vela, pulsar do Caranguejo e PSR J1640-4631.

Na Fig. 3.2, vemos que ¢ se mantém constante para os pulsares PSR J1734-3333,
Vela e Caranguejo até o ponto em que cresce rapidamente. Em outras palavras,
lembrando que g ¢ um parametro relacionado com o campo magnético, angulo de
inclinacao e as derivadas temporais de B e ¢, vemos que a combinacao dessas
grandezas é independente da elipticidade do pulsar quando ¢ < 1; no entanto,
quando a deformacao do pulsar se torna relativamente consideravel, de modo que e
comeca a assumir valores maiores, g responde ao aumento da deformidade com um

abrupto crescimento.
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Utilizando valores observacionalmente inferidos gb = 3 x 1072 rad/s para o
Caranguejo e ¢ = 1.2 x 107'2 rad/s para o Vela (TIAN, 2018), além dos valores
representativos By = 0.05G /s e ¢ = m/4, encontramos respectivamente gcaranguejo ~
3x 10712571 e gpee ~ 1.2 x 10712571, Esses valores de g estdo representados por
linhas horizontais no grafico da Fig. 3.2 e nos fornece previsoes para a elipticidade de
acordo com os valores considerados de MI: para Vela terfamos € ~ 10™%, enquanto
para o pulsar Caranguejo terfamos ¢ ~ 107°. Encontramos na literatura algumas
estimativas para a elipticidade, como por exemplo € = 8.6 x 10~ para o pulsar do
Caranguejo e € = 6 x 10~* para o pulsar Vela, conforme obtido por Aasi et al. (2014).
Note que as ordens de grandeza obtidas por Aasi et al. (2014) sdo as mesmas dos

valores obtidos nos calculos desenvolvidos nessa secao.

3.1 Combinacao de diferentes torques e as consequéncias no indice de

frenagem

A Eq. 3.19 combina as perdas de energia por RDM, OG e QVF,

b _5127T4G€2]V5 B 272 B2 RE sin? gbyg B aBj R* sin? gby. (3.19)
5cd 31c3 75meB21

Derivando a Eq. 3.19, obtemos uma expressao para . Substituindo a Eq. 3.19 e ¥/
na equagao para o indice de frenagem (Eq. 3.7) e considerando campo magnético e

angulo de inclinagao como dependentes do tempo, é possivel mostrar que,

3+ X+5Y P [(4X —2)B/B+ (X +1)2¢cot ¢

_ 3.20
X+Y+1 P X+Y+1 (3:20)
onde
E E,
X =9 e Yy = 29 (3.21)
ERDM ERDM

Na Fig. 3.3 mostramos n em funcao da razao entre a taxa de perda de energia por
QVF e a taxa de perda de energia por RDM fixando diferentes valores para a razao
entre a taxa de perda de energia por OGs e a taxa de perda de energia por RDM e
tomando By < 1 e ¢ < 1.

Para qualquer valor de Y, quando a perda por QVF for muito grande comparada a
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Figura 3.3 - n x X(QV'F)

102 101 10° 10! 102 10° 10*

Fonte: Produg¢ao do autor

perda por RDM, temos que o indice de frenagem é 1. Agora, quando a perda por
QVF for muito pequena, a perda por OGs leva a n > 3. Podemos fazer também uma
analise para a atuagao dos mecanismo de RDM, OGs e VP. Para isso, considere a
Eq. 3.22,

O =—Kppu O — Koc Q° + Kyp Q7. (3.22)

Os parametros Krpy Koags € Ky p sdo relacionados, respectivamente, as perdas por
radiacao de dipolo magnético, ondas gravitacionais e vento de particulas. Notemos
que em comparacao com a Eq. 3.1, o indice de frenagem para o modelo de VP
assume o valor minimo 6/7 (OU et al., 2016). Derivando a Eq. 3.22 e substituindo na

Eq. 3.7 é facil mostrar que

_ 346/TX +5Y
T X4Y+1

: (3.23)

onde
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Figura 3.4 - n x X - Vento de Particulas

102 101 109 10! 102 103 10*

Fonte: Producao do autor

E E,
X = _VF e y = 9¢
ERDM ERDM

(3.24)

Na Fig. 3.4, plotamos n em funcao de X fixando diferentes valores para a razao
entre a taxa de perda de energia por OGs e a taxa de perda de energia por RDM.
Para qualquer valor de Y, quando a perda por VP for muito grande comparada a
perda por RDM, ou seja, quando X > 1, temos que o indice de frenagem é 0, 86.
Agora, quando a perda por VP for muito pequena, a perda por OGs leva a n > 3.
Comparando os gréaficos das Figs. 3.3 e 3.4, observa-se que o vento de particulas faz
o indice de frenagem atingir valor minimo 0, 86 enquanto o QVF prevé valor minimo
1. Concluimos que ambos os mecanismos sao compativeis com o valor de n medido
para o pulsar PSR J1734-3333, a saber 0,9+ 0,2 o que seria uma possivel evidéncia

da atuacao desses mecanismos.

3.2 Evolugao do angulo de inclinacao magnética acoplada a diferentes

mecanismos de perda de energia

Nesta secao, mostraremos que um torque atuando na EN pode ter efeito tanto na

intensidade da velocidade angular €2 como na direcao do vetor momento magnético
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p. Para isso, considere o sistema de coordenadas apresentado a seguir,

Figura 3.5 - Sistema de coordenadas

9

}:

Fonte: Adaptado de Phillippov et al. (2014)

Na Fig 3.5, o vetor velocidade angular €2 faz um angulo ¢ com o vetor momento
magnético pu. Vamos considerar o vetor K como sendo um torque genérico atuando
na EN. As equagoes para a variacao temporal da velocidade angular sdo dadas por
(PHILIPPOV et al., 2014)

ds?

— =K. 3.25

7 (3.25)
Veja que as componentes K, e K, sao perpendiculares a {2 e nao alteram a magnitude

da velocidade angular. Ja4 a componente K, se opoe a {2 e consequentemente, tem

o efeito de diminuir sua intensidade.

Embora K, nao altere a magnitude de €2, ela é responsavel por rotacionar esse vetor

no sentido horario do plano na pagina de modo que

dQ, do
- 0%
dt dt

(3.26)

Multiplicando ambos os lados da Eq. 3.26 por I e usando a Eq. 3.25 chegamos em
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Eq. 3.27

0% _

- K, 3.27
= (3.27)

Temos agora condigoes de definir as equagoes basicas do modelo de spindown com
a evolucao da velocidade angular acoplada a evolugdo do angulo de inclinagao
magnética (TONG; KOU, 2017):

ds2
I— =K 3.28
— = Ko, (3.28)

e d¢
10— = K. 3.29

Em suma, a Eq. 3.28 esta relacionada a componente z do torque que atua na EN,
sendo ela a responsavel pela evolucao temporal da velocidade angular. A Eq. 3.29

refere-se ao torque que a atua no sentido de variar o angulo de inclinagdo magnética.

Utilizando uma detalhada parametrizagdo, Philippov et al. (2014) obtém uma

equacao que relaciona Kq e K, da seguinte forma:

Ky = [Kq(0°) — Kq(90°)] sin ¢ cos ¢, (3.30)

ou seja, o torque relacionado a variagao do angulo é proporcional a diferenca entre o
torque relacionado a variagao da velocidade angular quando o pulsar esta alinhado e

o torque quando o pulsar tem seu eixo de rotagao perpendicular ao eixo magnético.

3.2.1 VP 4+ RDM acoplados a evolugdo do angulo de inclinacao

magnética

Vimos na secao 2.4 que a perda combinada de energia pelos mecanismos de RDM e
VP é dada pela Eq. 2.51. Igualando a Eq. 3.3 a Eq. 2.51, obtém-se,

Q2200
JLaL .

i 53 (3.31)

Aqui utilizaremos para y o modelo de vacuum gap com radiacao de curvatura, porém,

considerando o formalismo de pulsar death, algo necessario ao se levar em conta a
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evolugao tardia dos pulsares (Veja Apéndice B). Assim, a Eq. 3.31 torna-se,

A B2RYOP

@ ee e (3:32)
com
Qucatn | 1p—s/7c,
XTE = sin? ¢ + 4.96 x 10%¢ (1 - th) BT, (3.33)

onde utilizamos u = 1/2BR3. Combinado as Eqgs. 3.28, 3.29, 3.30 e 3.32 ¢ f4cil

mostrar que,

d¢  B*ROQ?

= 6lo sin ¢ cos ¢. (3.34)

As Eqgs. 3.32 e 3.34 formam um sistema de equagdes diferenciais acopladas cuja
resolucao nos fornecera a evolucao temporal da velocidade angular e do angulo de

inclinagdo com a presenca dos freios por RDM e VP.
3.2.2 Adicao do termo de perda por OGs

Vamos adicionar a Eq. 3.32 um termo referente a perda de energia por OGs. Para
isso reescrevemos a Eq. 2.37 tomando uma leve deformagdo da EN como sendo de

origem magnética e fazendo € = ep (veja Eq. 4.6). Feito isso, obtém-se,

dQ  B*RSQP x{&  32Ik*B'R®
dt 61c3 5GM4cd

sin® ¢ Q°. (3.35)

Utilizando as Eqs. 3.28, 3.29, 3.30 e 3.35, podemos chegar numa equagio para d¢/dt
dada por,

do _  (BRQ* | 82r*B RS
dt 6/c3 5GM4cd

Q4> sin ¢ cos ¢. (3.36)

As Eqgs. 3.35 e 3.36 compde um sistema de equagoes diferenciais acopladas, e a
resolucao do sistema nos fornecera a evolugao da velocidade angular e do angulo de

inclinagdo no tempo, com a presenga dos freios por RDM e VP e OGs.
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3.2.3 Adicao do termo de perda por QVF

Vamos supor agora que o QVF atua juntamente com as perdas por VP e por RDM.
Queremos um novo sistema de equacoes diferenciais do qual seremos capazes de

obter numericamente as solugoes Q(t) e ¢(t).
Combinando as Eqgs. 3.6 e 3.32, é possivel mostrar que

dQ  BR°Q*\UE  aB'R

s 2
at 6l whelemom ¢ (3:37)

Para obtermos a equacao diferencial referente a derivada temporal do angulo de

inclinagdo magnética, basta combinarmos as Eqs. 3.28, 3.29, 3.30 e 3.37 para obter,

do B2R%0)? aB*R*\ |
pri < I + T5rlch? sin ¢ cos ¢. (3.38)
As Eqs. 3.37 e 3.38 constituem o sistema de equagoes diferenciais acopladas que

iremos resolver para obter Q(t) e ¢(t) com a presenca dos freios por RDM, VP e
QVF.

3.2.4 Solugoes para Q(t) e ¢(t)

A essa altura, nosso problema resume-se a calcular 2(t) e ¢(t) em cada um dos

sistemas de equagoes diferenciais que obtivemos.

O primeiro sistema é composto pelas Eqgs. 3.32 e 3.34 e trata do problema da evolucao
temporal do angulo de inclinacao magnética acoplada a combinag¢ao dos mecanismos
de perda de energia por RDM e VP. O segundo sistema ¢ constituido pelas Eqgs. 3.35
e 3.36 e sua resolucao traz a evolucao temporal do angulo de inclinagdo magnética
acoplada a combinacao dos mecanismos de perda de energia por RDM, VP e OGs.
As Eqgs. 3.37 e 3.38 compoe o terceiro sistema de equagoes diferenciais acopladas
cuja resolugao nos fornecera a evolugao temporal do angulo da inclinagdo magnética

acoplada a combinag¢ao dos mecanismos de perda de energia por RDM, VP e QVF.

As solugoes desejadas foram obtidas resolvendo-se numericamente os sistemas de
equagoes diferenciais construidos e o resultado é apresentado nas Figs. 3.6 e Fig. 3.7,

respectivamente para §2(t) e ¢(t).

Na Fig. 3.6 colocamos no eixo y, apenas a titulo de simplificacdo, a razao 2/ e
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Figura 3.6 - Evolugao temporal da velocidade angular
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tomamos em nossos calculos um periodo inicial ) de 10 ms.

No que diz respeito a evolucao da velocidade angular, o mecanismo de RDM
combinado ao VP praticamente nao sofre modificacbes ao adicionarmos os termos
das perdas por OGs e QVF como pode ser visto na Fig. 3.6, tendo em vista a
sobreposicao da curva tracejada as curvas em preto e em verde. Além disso, cada uma
das combinacoes de torques, acopladas a evolugao temporal do angulo de inclinagao

magnética, levariam a rotacao a cessar a partir de ~ 2 x 10° anos.

Tracamos também em azul, uma curva referente ao mecanismo de RDM atuando
concomitantemente a evolucdo de ¢ na velocidade angular do pulsar: veja que
préoximo de 10° anos, £2/§ assume valor constante, e assim segue para todos os
valores de t > 10° anos. Isso significa que se tivéssemos exclusivamente a perda por
RDM acoplada & variacdo de ¢ em acdo, a partir de 10° anos ndo seria possivel

medir qualquer {2 e a rotacdo permaneceria constante.

Partimos agora para a andlise sobre como o angulo de inclinacdo magnética evolui

no tempo considerando as diferentes formas de perda de energia que aqui estamos
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Figura 3.7 - Evolucao temporal do angulo de inclinagdo magnética
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tratando (Fig. 3.7). Em um primeiro momento, vemos que independentemente dos
torques considerados, nesse modelo temos a tendéncia ao alinhamento entre os eixos
de rotacao e magnético e a atuacao dos diferentes torques é responsavel por atrasar
esse alinhamento, uma vez que a presenca exclusiva do RDM leva ao alinhamento

em apenas 10° anos.

Analisando primeiramente a curva em azul (Fig. 3.7), se na Fig. 3.6 tinhamos que
a rotacao do pulsar deixaria de diminuir quando condicionada a perda por radiagao
magneto-dipolar a partir de 10° anos, na Fig. 3.7 vemos que a atuacdo tnica desse
torque, levaria ao alinhamento entre o eixo de rotagao e eixo magnético, e a EN|,
embora mantivesse rotagao constante, nao seria mais detectada como pulsar, ou seja,

ela ndo emitiria mais pulsos de radiacao eletromagnética.

Os mecanismos de QVF e OG nao influenciaram significativamente a evolucao de €2
na Fig. 3.6 com relacdo a combinacao RDM e VP. Entretanto, acerca da evolugao
do angulo ¢, vemos que o QVF tem uma efeito mais aprecidavel quando comparado a

perda de energia por OGs, porque enquanto a curva em preto atinge ¢ = 0 proximo
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Figura 3.8 - n x t para diferentes dngulos iniciais
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de 107 anos, a curva em verde atinge ¢ = 0 préximo de 10% anos, ou seja, a presenca
do QVF leva ao alinhamento mais depressa do que quando comparada ao efeito da
presenca da perda por OGs. Na verdade, a perda por OGs nem mesmo se distingue

no modelo dada a sobreposicao das curvas tracejada e em verde.
3.2.5 Evolugao de n(t)

Uma vez que obtivemos uma solugao para {2(¢) na segao 3.2.4 para diferentes tipos
de mecanismos de perda de energia, podemos também simular a evolucao temporal

do braking index através da Eq. 3.39

n(t) = ) (3.39)

O resultado é mostrado na Fig. 3.8. As curvas sao tragadas levando em
conta diferentes angulos inicias em dois conjuntos distintos apenas para melhor
visualizacao dos resultados. Consideramos novamente as perdas de energia por RDM,
VP e QVF?3, lembrando que n depende também da evolucdo de ¢ pois o modelo foi

construido com base em equagoes diferenciais acopladas para as variaveis €2 e ¢.

3A perda por OGs foi omitida porque ndo possui qualquer efeito na evolucdo temporal de n
quando adicionada & combinacao VP mais RDM.
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Analisemos primeiro a Fig. 3.8 (& esquerda) para os &angulos iniciais
5°,10°,20°,30° e 40°. O indice de frenagem tem uma sensivel dependéncia do dngulo
inicial para pequenos valores de t, porém para t > 25000 anos, n converge para 0,9
independente do angulo inicial considerado e dos mecanismos de perda de energia
levados em conta. Contudo, note que a atuacao do QVF, representada pela curva
tracejada, faz com que n assuma valores um pouco menores conforme o angulo inicial
vai aumentando, porque enquanto para 5° as curvas tracejada e continua sao bem

proximas, para 40° elas ja se apresentam mais afastadas.

Exceto para o angulo inicial de 5°, vemos que quanto maior o angulo de inclinagao
magnética inicial, menores os valores do indice de frenagem. Para 5° e 10°, n assume
um comportamento decrescente desde zero até valores de ¢ préximos de 10* anos, e

partir disso, o indice de frenagem tem um valor constante proximo de 0, 9.

Vimos na secao 3.2.4 que a presenca do QVF acelera o processo de alinhamento
do pulsar (Fig. 3.7). Caso o pulsar nasga com um angulo de inclinagdo pequeno, a
evolugao do indice de frenagem néao sofre apreciavelmente a influéncia do QVF, ja
que as curvas tracejadas e continuas para pequenos angulos sdo préximas. Isso nos
leva a seguinte questao: se o QVF nao atua apreciavelmente no indice de frenagem
para pequenos angulos inicias, sua eficiéncia no processo de alinhamento em si se
mantém quando tomamos angulos muito pequenos? Para responder essa pergunta,
tragamos um grafico de ¢(t) x t com e sem a presenga do QVF tomando alguns

pequenos angulos iniciais. O resultado é mostrado na Fig. 3.9

O que queremos é verificar se a atuagao do QVF faz com que o angulo de inclinacao
magnética decres¢a mais rapidamente para angulos iniciais bem pequenos, isto é,
para uma situacao em que o pulsar nasce com seus eixos de rotacao e de inclinagao
magnética quase alinhados. Vemos na Fig. 3.9 que a evolugao do angulo é bastante
lenta e comeca a ter uma variacao perceptivel somente acima de 10? anos. Como
podemos observar, mesmo para angulos iniciais muito pequenos o QVF ainda ¢é capaz
de levar ¢(t) a valores ainda menores se compararmos a evolucao de ¢(t) submetida

a influéncia exclusiva da combinagdo RDM +VP.

Ainda assim, essa diferenca entre a presenca ou nao do QVF nao se manifesta
com demasiada discrepancia no comportamento de ¢(¢) para angulos iniciais bem
pequenos e provavelmente nio se manifestaria também em qualquer ¢ que venha
ser inferido observacionalmente. De qualquer maneira, é interessante concluir que o
QVF teria esse papel de adiantar o decrescimento de ¢(t) em uma situacao em que

o alinhamento do pulsar ocorresse.
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Figura 3.9 - ¢ x t para diferentes dngulos iniciais
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Trataremos agora a evolucao de n para angulos iniciais relativamente grandes como
apresentado na Fig. 3.8 (a direita) para os angulos iniciais 50°, 60°, 70° e 80°. Perceba
que a diferenga entre a inclusao e a nao inclusao do QVF j4 se torna mais pronunciada
no comportamento de n, e até préximo de 1200 anos n é menor quando QVF esta

presente para qualquer um dos angulos iniciais.

Na Fig. 3.8 colocamos uma cruz nos dois graficos referente a localizacao do pulsar
do Caranguejo nos graficos, tendo ele n = 2.51 e aproximadamente 960 anos de
idade (ALEKSIC et al., 2015), e observa-se que o modelo ndo contempla esse pulsar
dados os angulos iniciais usados para os calculos. Entretanto, podemos mencionar
que detalhes como decaimento de campo magnético e do interior da EN, interagao
com o plasma magnetosférico, etc., nao sao levados em conta na nossa modelagem e

é razoavel supor que tais detalhes sejam relevantes para um estudo mais abrangente.

Ao contrario do que acontece no grafico da Fig. 3.8 a esquerda onde o indice de
frenagem converge para 0,9 independentemente do angulo inicial ¢, considerado,
no grafico da Fig. 3.8 a direita é possivel notar que n ja exibe uma relagdo de
dependéncia com ¢y para grandes valores de ¢. Para melhor visualizar a natureza
dessa dependéncia, ampliamos a regido correspondente ao intervalo de 5 x 10* a 10°

anos como mostrado na Fig. 3.10.
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Figura 3.10 - n x t - ampliagdo da regido correspondente a evolugao tardia
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Observe que quanto maior for ¢y, maior o indice de frenagem. Para os angulos
iniciais menores que 70°, a atuacao do QVF é responsavel por menores valores de
n e, conforme avancamos para t maiores, préximo de 10° anos tais valores ja se
tornam iguais aos valores relacionados a RDM mais VP. O comportamento de n
para ¢y = 80° se diferencia dos demais no intervalo de tempo considerado, pois as
curvas relacionadas a esse angulo inicial se cruzam proximo de 65 mil anos, sendo
que a partir desse t, com RDM sempre presente, o VP leva a valores menores de n

quando comparados aos valores assumidos por n quando o QVF esté presente.

Perceba que essas variagoes de n exibidas na Fig. 3.10 sao muito pequenas. Porém,
podemos argumentar que os intervalos de n medidos sao também pequenos. Se
olharmos para todos os valores de indices de frenagem medidos na Tab. 3.1, vemos
que o menor valor é 0,9 4+ 0,2 para o pulsar PSR J1737-3333, e o maior valor é
3,15 £ 0,03 para o pulsar PSR J1640-4631. Ainda, olhando para os dois menores
valores temos 0,9 + 0,2 e 1,4 £ 0,2, esse ultimo para o pulsar PSR J0835-4510
(Vela). Perceba que esses sdo valores muito préximos um do outro tomando os erros

apresentados.
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3.2.6 Evolucdo no diagrama P — P

Como foi possivel obter numericamente a solugao 2(¢) para os modelos de RDM mais
VP, RDM mais VP com a adi¢ao do QVF e RDM mais VP mais a inclusao da perda
por OGs, geramos as derivadas Q(t) para podermos analisar os caminhos evolutivos
no diagrama P — P para diferentes angulos iniciais, lembrando que = 2 /P e
que esse modelo foi desenvolvido com os mecanismos de perda de energia acoplados
a evolucao temporal do angulo de inclinagao magnética. Mostramos o resultado na
Fig. 3.11.

Figura 3.11 - Evolucio no diagrama P — P
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Algo que podemos notar de imediato é que os modelos considerados levam a
um mesmo caminho evolutivo sem diferengas substanciais entre si. Quanto aos
diferentes angulos iniciais considerados, veja que eles apenas influenciariam o inicio
da trajetoria, sendo que a partir de certo momento, as curvas assumem uma
trajetéria em comum que levaria os pulsares a evoluirem dentro do conjunto dos
pulsares de radio sem passar para a classe dos SGRs/AXps (magnetares). Para um

angulo inicial de 60°, por exemplo, o pulsar evoluiria para a direita num movimento
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descendente - quando a RDM é o mecanismo de perda de energia dominante - e
posteriormente comeca a subir - quando VP é o mecanismo de perda de energia
dominante. E por fim, o pulsar seguiria para a regiao de pulsar death (LORIMER;
KRAMER, 2004), onde pararia de emitir radiagao.

Os caminhos evolutivos obtidos nesse modelo nao contemplam os jovens pulsares que
possuem seus braking indices bem medidos, representados por triangulos vermelhos
na Fig. 3.11. Veja que para valores pequenos de t nos graficos da Fig. 3.8 referentes
as curvas n X t, os indices assumem valores entre 3 e &~ 11,5 para angulos iniciais
entre 10° e 70°, e valores de n maiores que 3,15 ainda nao foram observados
(veja Tab. 3.1). Uma possivel justificativa para o fato do modelo da combinagao
de diferentes torques acoplados a variagao do angulo de inclinagdo magnética nao
explicar os valores de n que conhecemos e nao prever um possivel caminho evolutivo
para os nove jovens pulsares é que esses pulsares podem, possivelmente, estar
passando por um processo de desalinhamento acompanhado de mecanismos de perda
de energia desconhecidos ou mais complexos do que aqueles apresentados aqui. Vale
ressaltar que nao incluimos uma possivel evolucao dindmica do campo magnético
e de fenomenos atrelados a estrutura interna da EN, os quais sdo detalhes que
podem vir a ter alguma relevancia no estudo spindown de pulsares. Ainda assim, é
possivel dizer que o modelo pode vir a fornecer explicagdo exequivel para eventuais
observacoes futuras cujos resultados representem ¢ menores que zero! ou valores

relativamente grandes de n.

No préximo capitulo voltaremos nossa atencao para a detectabilidade de OGs
provenientes de pulsares produzidas tanto pela deformidade ndo axi-simétrica como

pelo movimento de precessao caracterizado pelo wobble angle.

4Coelho et al. (2016) inferem valores negativos e positivos para ¢ para diferentes pulsares.
Usando um formalismo semelhante ao adotado em mnossos cdlculos, Eksi et al. (2016) obtém
¢ = —(0,23 + 0,05)°século_1 para o pulsar PSR 1640-4631, mas de modo geral, para demais
pulsares os modelos levam a valores positivos de (b (TIAN, 2018)
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4 DETECTABILIDADE DE OGs PROVENIENTES DE PULSARES

Vimos que a perda de energia que se da integralmente pela emissao de OGs leva a
um indice de frenagem igual a 5. Esse é o chamado spindown limit e sabemos que a

OG gerada nesse limite tem amplitude dada por (AASI et al., 2014),

B2 = ?gi Vot

23712 Vpyy

(4.1)

Vamos modificar a Eq. 4.1 para que ela leve em conta n < 5. Seja v/, a parte de

Uyt Telacionada ao freio por emissao de OG tal que,

;rot = nprot- (42)

A amplitude modificada passa a ser

= 5G I |Upoy
W= 2312 |th| (4.3)
Podemos utilizar a Eq. 4.3 para calcular a amplitude modificada para alguns pulsares
da Tab. 3.1 tomando diferentes valores de 7. Para isso, fixamos o valor do MI como
I = 10® kgm? e retiramos distancias estimadas (r) do catalogo ATNF (CSIRO,
2018). O resultado é mostrado na Fig. 4.1, onde plotamos também as curvas de
sensibilidade dos detectores ET e CE (veja o Apéndice C) calculadas respectivamente

para os tempos de integracao de 250 s e 600 s.

Veja que, de acordo com a Fig. 4.1, o pulsares Vela e do Caranguejo teriam chances
de deteccao pelo ET se possuirem 1 = 0,01. J& para o pulsar PSR J1833-1034 ha
chances de deteccao pelo CE também 1 = 0,01. Embora esses valores de 1 possam
ser considerados altos, é possivel considerar esses resultados como otimistas, pois,
as curvas de sensibilidades sao construidas normalmente considerando-se o spindow
limit, sendo mais plausivel levar em conta a presenca de outros mecanismos de perda
de energia, uma vez que captamos sinais de ondas eletromagnéticas dos pulsares e,

portanto, eles perdem energia por radiacao eletromagnética.

Por outro lado, a amplitude da OG se relacionada a elipticidade do pulsar de acordo

com a equacao 4.4,
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Figura 4.1 - Estimativas para a amplitude modificada para diferentes valores de n
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Estimativas da amplitude de OGs modificada para diferentes valores de 7. Da direita
para a esquerda temos os pulsares PSR J1513-5908, PSR J0835-4510 (Vela), PSR J1833-
1034, PSR J0540-6919, PSR J0534+4-2200(Caranguejo). Em azul, verde e vermelho, temos,
respectivamente as eficiéncias de 1%, 10% e 100% de producao de ondas gravitacionais.
Para tracar as curvas de sensibilidade dos detectores utilizamos a razdo sinal-ruido
S/N =5 e os tempos de integracao 250 s e 600 s para ET e CE respectivamente.

Fonte: Produg¢ao do autor

- 16m2GIe 2

047, rot*

(4.4)

Igualando as Eqs. 4.3 e 4.4 obtemos a elipticidade como,

| 5¢5PP3
=\—n. 4.5
= Visericr” (4:5)
Se supusermos uma elipticidade que seja provocada pelo préprio campo magnético
da EN, representada pela elipticidade eg, temos que (REGIMBAU; PACHECO, 2006)
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B
EIVE

€B sin? ¢, (4.6)
onde M ¢é a massa da estrela e kK é o pardmetro de distor¢do. O pardametro de
distor¢ao depende da configuragdo do campo magnético e da EOS empregada e
para uma estrela composta por fluido incompressivel com um campo magnético
dipolar, temos k£ =~ 10 (REGIMBAU; PACHECO, 2006). Faremos agora um célculo
interessante que nos fornecera algum detalhe sobre a influéncia de eg na amplitude

da OG. Denotemos o campo magnético resultante do modelo do RDM por By:

- 31c? :

Bjsin®¢ = ——PP. 4.7
Veja que na Eq. 4.7 aparece uma divisao por 4 e nao por 2 como apresentado na
secao 2.1. Isso é porque aqui estamos considerando um campo magnético superficial
médio e ndo o campo magnético no polo da estrela conforme considerado na se¢ao

2.1. Assim, a Eq. 3.11 pode ser reescrita como

1
- c2B2R%sin? ¢
1 + i g 22,2 (z)
384 Grm2l?€?v;,,

Combinando as Eqs. 4.5, 4.7 e 4.8, ¢ simples mostrar que

By
n=1-—=. (4.9)
B3

Substituindo a Eq. 4.9 na Eq. 4.6 obtemos para eg

_ 3IPPP(1—1)
‘BT TR GM?

(4.10)

Na prética n << 1, o que leva a

3I3PP

ey 411
A ReGM2" (4.11)

€ —

Na Fig. 4.2 mostramos um histograma da elipticidade magnética para 2011 pulsares
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Figura 4.2 - Pulsares distribuidos em log ep considerando diferentes valores de massa
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Em hachurado tomamos o valor minimo de 1,0M; enquanto em azul tomamos valor
maximo 2,4M; para as massas dos pulsares, valores retirados do modelo canoénico
EOS GM1 (GLENDENNING, 2000). Foram utilizados dados do catdlogo ATNF (CSIRO,
2018).

Fonte: Producao do autor

onde usamos valores de massa maxima 2,4M, corresponde a R = 12km e
I = 3,1 x 10®®kg m? e a massa minima de 1M, corresponde a R = 14km e
I =1,16x10% kg m?, além de um parametro de distor¢ao x = 10. Vemos claramente
uma concentracao de pulsares com eg ~ 1071, Também é facil mostrar pela Eq. 4.10

que a eficiéncia pode ser escrita como,

288 I’¢c P,

o0t I 412
s GMAR P (4.12)

onde fizemos novamente 7 << 1. Temos nas Eqgs. 4.1 e 4.3 a amplitude da onda
gravitacional respectivamente para o spindown limit h e para a situacao em que
queriamos expressar a amplitude da onda para indices de frenagem menor que 5, o

que representamos por k. Combinando as Eqgs. 4.1 e 4.3, obtemos

1/2

(4.13)

s
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Utilizamos a Eq. 4.12 para construir o histograma da Fig. 4.3, porém com valores
de n'/? pelo fato do mesmo estar associado diretamente a quantidades de grande

importancia conforme a Eq. 4.13.

Figura 4.3 - Previsdo para log 171/ 2 considerando diferentes valores de massa
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Temos aqui dois histogramas para o logaritmo da raiz de 7, lembrando que n'/? é & razio
E/ h onde h é a amplitude modificada para adequar n < 5 e h é a amplitude da OG
no spindown limit. Em hachurado tomamos o valor minimo de 1,0Mg enquanto em azul
tomamos valor maximo 2,4Mg para as massas dos pulsares, valores retirados do modelo
canénico EOS GM1 (GLENDENNING, 2000). Foram utilizados dados do catdalogo ATNF
(CSIRO, 2018).

Fonte: Produgao do autor

Observe como os valores muito pequenos obtidos para eg e 7 influenciam na
detectabilidade das OGs geradas pelos pulsares. Para a maioria dos pulsares,
h/h ~ 10~% (Fig. 4.3), ou scja, a amplitude das OGs é em torno de oito ordens
de grandeza menor do que a amplitude assumindo o spindown limit. Ainda que
consideremos um caso bastante otimista, temos eg ~ 10™* o qual esté relacionado
a eficiéncia correspondente n ~ 107!, isto é, a amplitude da OG seria entre cinco e

seis ordens de grandeza menor que a amplitude no spindown limit.

A titulo de comparagao, trazemos na Fig. 4.4 um resultado para buscas por OGs
de 200 pulsares da primeira observa¢ao do detector de OGs adLIGO (ABBOTT et
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Figura 4.4 - Distribuicdo de pulsares para razao entre a amplitude das OGs e a amplitude
no spindown limit
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Fonte: Abbott et al. (2017a)

al., 2017a). Nota-se que hd uma distribuigao similar & Fig. 4.3, porém os valores
do eixo-x estao deslocados varias ordens de magnitude e as elipticidades obtidas sao
muito maiores do que as apresentadas aqui. Os autores nao discorrem sobre a origem
dessa deformacao, enquanto na Figura 4.3 estamos tratando de uma elipticidade de
origem explicitamente magnética. Contudo, ondas gravitacionais continuas vindas
dessas fontes ainda nao foram detectadas e os os valores obtidos por (ABBOTT et al.,

2017a), devem ser assumidos como limites superiores.

As previsoes para a amplitude da OG foram feitas com os valores maximo (azul)
e minimo (hachurado) de massa. Veja que tal intervalo de massa nao produz

2 e a maior parte dos pulsares

uma diferenca significativa em log 7'/? e em log €'/
permanece com a amplitude das OGs em torno de logn*/? = 1078, isto é, a amplitude
permanece oito ordens de grandeza menor do que a amplitude no spindown limit,
enquanto para log €'/2, o intervalo nao desloca apreciavelmente o niimero de pulsares
de seus valores de loge'/? como pode ser visto na Fig. 4.2 e a maior parte deles

permanece com log e3> entre 10711 — 1010,
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4.1 OGs relacionadas a precessao do pulsar

Demonstramos na se¢do 2.2 a equagao para perda de energia por um elipséide nao-
axissimétrico ([; # I) rotacionando em torno de um eixo €3. O objeto também
irradiard quando for axissimétrico (I; = I3) mas nao rotacionar em torno de €3 e,
como caso geral, ele irradiard quando for nao-axissimétrico e rotacionar em torno de

um eixo qualquer (SHAPIRO; TEUKOLSKY, 1983).

Para o caso em que o objeto nao rotaciona em torno de um eixo principal e ¢
axissimétrico, vamos fixar a mesma direcdo para o momento angular J e para o
eixo €, no sistema de coordenadas inercial. As componentes do tensor de inércia
no sistema de coordenada inercial sao dadas pela Eq. 2.12 e a transformacio das
coordenadas do sistema de referéncia que rotaciona junto com o objeto para o sistema

inercial é dada em termos dos angulos de Euler (GOLDSTEIN, 2002):

cos 1 cos B — cos asin fsin ¢ cosysin B 4 cosacos fsiny  sinasiny
Rij = | —sintycosf — cosasin fcosyy —sinsin B+ cosacos fcosyy  sinacos

sin arsin 8 —sinacos cos

A velocidade angular e o eixo de simetria €3 rotacionam em torno de €, com

velocidade angular constante 5 dada por

B=J/, (4.14)

mantendo um angulo constante a em relacao a €, em um movimento de precessao
livre, ao passo que o vetor velocidade angular precessiona em torno de €3 com

velocidade angular

= (I — I3)Bcos o/ I. (4.15)

O chamado angulo de oscilagdo « - em inglés wobble angle - é o Angulo entre €3 e €,
que se mantém constante durante o movimento como precessao livre e o tal angulo

estd relacionado a uma perda de energia (SHAPTRO; TEUKOLSKY, 1983)
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dE 2G
d;)G =5 15)Q%2. (4.16)

Agora evocamos o pardmetro €, o qual pode ser interpretado como o paradmetro
ligado & deformidade da EN, ou mais especificamente, ¢ reflete o quao oblata a EN
pode ser devido a sua rotagao. Esse pardmetro é dado por (SHAPIRO; TEUKOLSKY,
1983)

[3—[1 %F:[g. (417)
Dessa forma, ficamos com
dEoc 2G
T 5;552159%42. (4.18)

A amplitude da OG gerada no movimento de precessao é dada por (ZIMMERMANN,
1978)

. 167G EOG 12 (4 19)
o\ 302 dn? ' '
Substituindo a Eq. 4.18 na Eq. 4.19 chegamos Eq. 4.20
1672 x 10726 [
h ~ * ca. 4.20
ripeP? 1050 (4.20)

Utilizando a Eq. 4.20, vamos fazer algumas previsoes para a detectabilidade de
alguns pulsares supondo que o movimento de precessao esteja presente e hé produgao
de OG com uma amplitude dada pela Eq. 4.20. Utilizamos os valores ¢ = 1077,
e =10 e e = 1072 e a distancia r estimada para um grupo de pulsares em kpc.
Para cada valor de ¢ fazemos o célculo de h para um pequeno conjunto de valores de
a. O resultado é mostrado nas Fig. 4.5, e 4.6, nas quais plotamos também as curvas
de sensibilidade dos detectores ET e CE (veja Apéndice C) tomando um tempo de

integracao de 1 ano e razao sinal-ruido S/N = 5.

Analisemos o resultado mostrado na Fig. 4.5. Para ¢ = 10~7, as ENs sdo tdo pouco

oblatas que mesmo com um wobble angle relativamente grande (o = 0, 1rad), o
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Figura 4.5 - Previsao de detectabilidade de OGs geradas por movimento de precessao para
alguns pulsares
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No grafico as colunas de pontos sdo referentes a diferentes pulsares. Da esquerda
para a direita temos: PSR J1734-3333, PSR J1119-6127, PSR J1846-0258, PSR J0835-
4510 (Vela), PSR J0534+2200(Caranguejo). Para tracar as curvas de sensibilidade dos
detectores utilizamos a razao sinal-ruido S/N = 5 e o tempo de integracdo de 1 ano
respectivamente.

Fonte: Produg¢ao do autor

pulsar do Caranguejo e o pulsar Vela nao seriam detectados pelo ET e CE devido

ao movimento de precessao.

Veja que o produto € X a que aparece na Eq. 4.20 mantém a ordem de grandeza,
e consequentemente sua expressividade no valor de h, para os casos ¢ = 107° e
a = 107" na Fig. 4.6 (superior) e e = 1072 ¢ a« = 1073 na Fig. 4.6 (inferior) para os
pulsares Caranguejo e Vela. Como consideramos ¢ = 1075 um valor mais realistico
para ENs, na melhor das hipéteses poderiamos esperar detecgao de OGs provenientes
de um movimento de precessao desses pulsares se a = 0,1 rad tomando um tempo

de integracao de 1 ano.

Sendo assim, esse resultado nos mostra que é pertinente explorarmos a possibilidade
de deteccao de um sinal continuo de OGs gerado pelo movimento de precessao, para
que, futuramente, quando pulsares comecarem a ser detectados pela terceira geragao
de detectores de OGs possamos interpretar corretamente a natureza da producgao

da OG bem como as caracteristicas da prépria fonte.
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Figura 4.6 - Previsao de detectabilidade de OGs geradas por movimento de precessao para

alguns pulsares
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No grafico as colunas de pontos sdo referentes a diferentes pulsares. Da esquerda para a
direita temos: PSR J1734-3333, PSR J1119-6127, PSR J1846-0258, PSR, J0835-4510 (Vela),
PSR J0534+2200(Caranguejo). Acima foi considerado € = 107 e abaixo temos £ = 1073.
Novamente utilizamos um tempo de integracao de 1 ano e a razdo sinal-ruido S/N = 5
para tracarmos as curvas de sensibilidade dos detectores de OGs FEinstein Telescope e
Cosmic Ezplorer.

Fonte: Produgao do autor
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5 CONCLUSOES E PERSPECTIVAS

Baseados no formalismo desenvolvido por Araujo et al. (2016b), Araujo et al. (2016a)
e Coelho et al. (2016), nesse trabalho estivemos interessados em estudar a fungao
g(By, By, ¢, qb) - uma funcao til ligada a parametros importantes no estudo dos
pulsares - e verificar qual o comportamento de g em termos de 1 que ¢ a eficiéncia
de geracao de OGs e em termos de € que ¢ a elipticidade da EN. Vimos no Cap. 3
(Fig. 3.1) que g nao depende sensivelmente de 1 para pequenos valores da eficiéncia.
Por outro lado, quando maior for  mais rapido o crescimento de g. Em suma, quanto
maior for a perda de energia por OGs, maior seria a evolug¢ao do campo magnético
e do dngulo de inclinagdo magnética. O comportamento da curva de g(Bo, By, ¢, q§)
para o pulsar PSR J1640-4631 revela que é possivel que a perda de energia por OGs
esteja presente de fato, pois na Fig. 3.1, vemos que 7 assume o valor minimo de
0,075.

O comportamento de g em termos de e para os pulsares PSR J1734-3333, Vela
e Caranguejo revela que a combinagdo campo magnético, angulo de inclinagao
magnética e suas derivadas temporais independe da elipticidade quando ¢ < 0.
Porém quando a deformagao do pulsar se torna expressiva, de modo que € comeca
a assumir valores maiores, g responde ao aumento da deformidade com abrupto um

crescimento.
Concluimos, ainda no Cap. 3, que para os valores obtidos gcaranguejo = 3 X 10712571

! estimamos respectivamente € ~ 107° para o Caranguejo

e € ~ 107* para Vela, isso assumindo os valores méaximo I = 3,1 x 10¥kgm? e

€ Gvela ~ 1.2 x 10_128_

minimo I = 1,16 x 10*® kg m? de momento de inércia. As elipticidades que obtivemos
concordam, em ordem de grandeza, com os valores obtidos por Aasi et al. (2014),
que sdo € = 8.6 x 1075 para o pulsar do Caranguejo e € = 6 x 10~* para o pulsar
Vela.

Na secao 3.1, fizemos uma andlise dos efeitos da competi¢ao entre mecanismos de
perda de energia no braking index. Vimos que independentemente da quantidade
de energia perdida por OGs em comparacao a perda por RDM, a dominéancia da
perda por QVF leva a um indice de frenagem igual a 1, enquanto a da perda por
VP leva a um indice de frenagem igual 0, 86. Concluimos que ambos os mecanismos
sao compativeis com o valor de n medido para o pulsar PSR J1734-3333, a saber,

0,9+ 0,2 o que seria uma possivel evidéncia da atuacao desses mecanismos.

Tendo por base os trabalhos de Tong e Kou (2017), Kou e Tong (2015) e Philippov
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et al. (2014), na segao 3.2 foi possivel construir sistemas de equagoes diferenciais
acopladas cujas resolugoes nos forneceram a evolugao da velocidade de rotacao €2 e do
dngulo de inclinagdo magnética ¢ no tempo em RPPs. Enquanto Tong e Kou (2017)
apresentaram os resultados para a evolucao de €2 e ¢ no que tange os mecanismos de
RDM mais VP acoplados a variagdo do angulo de inclinagdo magnética, em nosso
estudo incluimos separadamente os mecanismos de perda de energia por emissao de
OGs e por QVF ao célculo realizado pelos autores com o intuito de verificar como

esses mecanismos adicionais alteravam €(t) e ¢(t).

Como resultado obtivemos que a adi¢ao dos mecanismos de perda OGs e por QVF
nao altera a curva da velocidade de rotacao 2(t) e, nesse modelo, o pulsar pararia
de desacelerar proximo de &~ 2 x 10° anos. Em contrapartida, a evolucao de ¢(t) nos
mostrou que a presenca do QVF resulta em um alinhamento entre o eixo de rotagao
e o eixo magnético num intervalo de tempo menor do que o tempo necessario para
¢ assumir valor zero quando submetido unicamente aos mecanismos de RDM mais
VP. Dada a maneira como o modelo foi construido, é possivel supor que o campo
magnético oriundo do meio magnetizado em torno da EN interage fortemente com
a componente K, alterando a direcao do vetor momento de dipolo magnético e por
essa razao, o QVF levaria a um alinhamento mais rapido do pulsar. Ja a perda de
energia por OGs nao se manifestou na evolugao de §2(¢) e ¢(t), o que evidencia que a
quantidade de energia produzida na forma de OG deve ser bem pequena comparada

as outras formas de perda.

Na se¢ao 3.2.5, modelamos a evolucao temporal do indice de frenagem tendo em maos
as quantidades €2, Qe provenientes dos resultados da se¢ao 3.2.4. Concluimos que
o indice de frenagem tende ao valor 0,9 para ¢ > 25000 anos considerando angulos
de inclinacao magnética iniciais entre 10° e 40° e, ainda, dentre esses valores de ¢g
o indice de frenagem sera tao maior quanto menor for o angulo inicial para pulsares
jovens. Temos também que a presenca ou nao do QVF (Fig 3.8) nao influenciaria

significativamente a evolugao de n(t).

Agora, considerando dngulos de inclinagdo magnética iniciais entre 50° e 80° (veja
Fig. 3.8 a direita), vimos que n(t) ja ndo converge para 0,9 e sim, evolui para valores
diferentes entre 0,93 e 1,2 para t ~ 10° anos (Fig. 3.10). Para ¢y entre 50° e 80°,
o indice de frenagem serd novamente tdo maior quanto menor for o angulo inicial
para pulsares jovens. Contudo, essa relagdo se inverte com o passar do tempo, e
para t ~ 10° anos, quanto maior o angulo inicial, maior o valor que o indice de

frenagem assume. Concluimos que, embora as variagoes de n exibidas na Fig. 3.10
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sejam muito pequenas, estudos que levem a resultados que se expressem em pequenos
intervalos de n sao pertinentes porque os intervalos entre os indices de frenagem que
conhecemos n medidos sdo também pequenos. Se olharmos para todos os valores de
indices de frenagem medidos na Tab. 3.1 vemos que o menor valor é 0,940, 2 para o
pulsar PSR J1737-3333, e o maior valor ¢ 3,15+0, 03 para o pulsar PSR J1640-4631.
Ainda, olhando para os dois menores valores temos 0,9+0,2 e 1,440, 2, esse ultimo
para o pulsar PSR J0835-4510 (Vela).

Nos preocupamos na secio 3.2.6 em obter os caminhos evolutivos no diagrama P — P
no contexto dos diferentes torques acoplados & evolugdo do angulo ¢(t) e como
resultado, vimos que os modelos de diferentes mecanismos de perda de energia que
consideramos nao se diferenciaram apreciavelmente entre si no que refere a curva
tragada na Fig. 3.11. Os diferentes angulos iniciais que simulamos exercem uma
pequena diferenca no inicio da trajetéria, mas as curvas acabam por evoluir para

dentro do cluster dos pulsares de radio e por fim para a regidao de graveyard.

O modelo aqui desenvolvido para os caminhos evolutivos nao se aplica aos nove
jovens pulsares com indices de frenagem bem determinados que conhecemos e
podemos citar detalhes certamente importantes que nao foram aqui considerados
como a evolugao do campo magnético, interagao entre EN e sua magnetosfera,
torques relacionados a fendmenos internos a EN e até mesmo a presenca de
mecanismos de perda de energia desconhecidos, Porém acreditamos que os resultados
obtidos deixam possibilidades de explicagoes para observacoes e medidas que venham
a ser feitas como um valor de indice de frenagem pouco maior do que os valores que

conhecemos e um ¢ < 0 referente a um pulsar em processo de alinhamento.

Ressaltamos também que o fato da perda por OGs nao ter apresentado efeito
expressivo em nossas curvas das Figs. 3.6, 3.7, 3.8, 3.10 e 3.11 nao quer dizer que
esse mecanismo seja menos importante ou nunca esteja presente na desaceleragao
dos pulsares, mas apenas que a perda de energia por OGs nos RPPs é pequena se
comparada aos outros mecanismos quando as OGs estiverem sendo emitidas por

uma EN isolada que produz grande quantidade de energia eletromagnética.

Partindo para o estudo da detectabilidade das OGs provenientes de pulsares isolados
no Capitulo 4, modificamos a amplitude de OG no spindown limit através do
parametro n para levar em conta uma produgdo de OGs por pulsares que nao
seja integral, isto é, o pulsar nao perde toda sua energia apenas em emissao de
OGs. Com isso, plotamos alguns valores de h para quatro pulsares e verificamos

suas detectabilidades em termos das curvas de sensibilidade dos detectores de
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OGs FEinstein Telescope e Cosmic Explorer e concluimos que os pulsares Vela e
Caranguejo tém potencial de serem detectados para n = 0,01, o que se mostra um
resultado interessante a se verificar quando os detectores ET e CE estiverem em

operacao.

Fizemos um estudo sobre a elipticidade magnética eg e para a eficiéncia de geragao
de OGs 71 no Capitulo 4, utilizando o catalogo de pulsares ATNF e obtivemos que
a maioria dos pulsares se concentra em eg ~ 107 e h/h ~ 10~® considerando um
intervalo de massa para a EN entre 1,0M e 2,4M. Concluimos que a elipticidade
explicitamente magnética é bastante pequena comparada aos resultados para e
obtidos no Capitulo 3, o que pode ser indicativo de que as deformagoes de outra

natureza devem ser mais interessantes em termos de produzir valores maiores de e.

Vimos na segao 4.1 que existe uma amplitude de OG (Eq. 4.20) produzida por uma
EN relacionada a um movimento de precessao caracterizado pelo chamado wobble
angle a. Ao calcularmos h para alguns pulsares, concluimos que, para ENs pouco
oblatas (¢ = 1077), o pulsar do Caranguejo e o pulsar Vela nio seriam detectados
pelo ET e CE com 1 ano de integragao e considerando o movimento de precessao
mesmo para um wobble angle relativamente grande (o = 0,1 rad). J& para um valor
mais plausivel para ¢ (107°), na melhor das hip6teses poderiamos esperar detecgao
de OGs provenientes de um movimento de precessao desses pulsares se a = 0, 1 rad
tomando um tempo de integracao de 1 ano, o que se mostra um resultado interessante
a ser explorado por trazer a luz das discussoes algo que nao se tem dado tanta
importancia - a chamada wobble radiation. Consideramos relevante os estudos sobre
tal tema para que possamos interpretar corretamente a natureza do mecanismo da
producao de OGs quando os sinais continuos comecarem a ser detectados pelos

detectores de terceira geracao.

Tendo em vista tudo o que foi feito em nossa pesquisa e concluido até aqui, podemos
colocar alguns pontos que podem contribuir para mesma no sentido de aprofunda-
la e amplid-la. Alegamos que a evolugdo do campo magnético nao foi incluida em

nossos calculos, e, de fato, uma equagao diferencial do tipo

dB
—x QB 5.1

seria de extremo interesse para compor os sistemas de equagoes diferenciais que
construimos na se¢ao 3.2, pois nos forneceria uma simulacao da evolugao de €)(t) para

diferentes torques acoplados a variacao de ¢(t) em adigdo a variacao de B(t). Ainda
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nao sabemos se é possivel modelar a Eq. 5.1, mas visando verificar tal possibilidade,
estudos sobre a evolugdo do campo magnético ja estao sendo realizados. A principio,
¢ sabido que a evolucao do campo magnético na EN ¢é governado pela Eq. 5.2
(BRANSGROVE et al., 2018)

%]?:VX(VXB)—VX(LVXB), (5.2)
onde v é a velocidade do fluido eletrénico no interior da EN e ¢ = ¢?/47wo é a
difusividade do fluido com o segundo termo da Eq. 5.2 representando a difusao
ohmica. Aqui, o é a condutividade elétrica da crosta da EN (BRANSGROVE et al.,
2018). A principal ideia serd trabalhada no contexto da pesquisa de doutorado, e
consiste na tentativa de se relacionar a velocidade dos elétrons v com a velocidade
de rotacao da EN.

Outro ponto importante a se investigar é a dindmica da magnetosfera de pulsar
sobretudo devido a importancia que essa dinamica pode ter na produgao de radiacao
em diferentes faixas do espectro eletromagnético. Sabemos que a maior parte
da informacao que temos dos pulsares vem de seu spindown, e ha estudos que
conseguem aliar detalhes de simulacao de magnetosfera a perda de energia do pulsar
(SPITKOVSKY, 2006), (BELYAEV, 2015).

Um cédigo util, acessivel e amplamente usado para o estudo de magnetosfera de
pulsar é o PICsar2D. Utilizando tal cédigo Belyaev (2015), por exemplo, traz
uma combinagao das perdas de energia pelo fluxo de Poyting e pelo fluxo de
particulas relativisticas a qual da origem uma interessante andlise da consequéncia
da combinacao na magnetosfera do pulsar. A ideia principal para a nossa pesquisa,
tendo por base o que tem sido feito em termos de simulacao utilizando-se o codigo
PICsar2D no contexto de spindown luminosity, seria tentar acrescentar termos
adicionais relacionados a diferentes mecanismos de perda de energia ao codigo e
investigar qual o efeito dessa adigdo nao s6 no indice de frenagem, mas também na

propria estrutura da magnetosfera do pulsar.
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APENDICE A - DEDUCAO DA EQUACAO DE ONDA
GRAVITACIONAL

Podemos derivar a equagao de onda gravitacional introduzindo uma perturbagao
na métrica 7, conforme serd mostrado. Para iniciarmos nosso calculo, comecemos
explicitando o tensor de Riemann em um referencial local inercial, no ponto P, para
o qual os simbolos de Christoffel sao nulos porém suas derivadas nao o sdo, ou seja,
(SCHUTZ, 1985)

RS, = 0,1, — 0,15, (A1)

onde 0, denota 9/0z*. I'}, é dado em termos da conexao métrica g, conforme se

segue:

o 1 v
Iz, = 59 (089 + Ougyp — 04 9p0)- (A.2)

Substituindo as derivadas da Eq. A.2 na Eq. A.1, temos:
6] 1 o
R, = 29 "(0u089vy + 04009y — 0u0ygpy — 0,089y — 0u0ugs + 0,0,984), (A.3)

o 1 Qv
Rg,,, = 29 "(0u089vy + 00495y — 01039uy + 0,0,98,)- (A.4)

Trocando o« — ¢ e multiplicando tudo por g,.., a Eq. A.4 se torna:

1
Ragw, = 5(8#859,& — auﬁagg,, — (9,,85gw + 8l,8ag5“), (A5)

onde utilizamos

oo’ =07 (A.6)

Para campos fracos, o espaco-tempo é aproximadamente plano, pelo que fazemos a
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métrica como (HOBSON; LASENBY, 2008)

Gab = Nab + Nab ;o ha] < 1

(A7)

Ao aplicar a Eq. A.7 na Eq. A.6, sabendo que 0.n, = 0, é possivel chegar em

1
Raglw = 5(8H85hm - @ﬁah@, - d,aghw + (91,8&]15#).

O tensor de Ricci por sua vez serd dado por(SCHUTZ, 1985)

R,By = T]auRaﬁuy.

Substituindo a Eq. A.8 na Eq. A.9, temos

Rg, = (™ 0,08hye — n** 0,000z, — N 0,080 0 + 1" 0,00ha,),

ou
R,Bu = (—8“80]1”3 — 81,85hg + 8V8"hgu + 856Mh’lj)
Definindo o operador d’ Alembertiano [1?

0?2 = 999,

Além disso, temos

(A.8)

(A.9)

(A.10)

(A.11)

(A.12)

(A.13)

Utilizando as Eqs. A.12 e A.13, a Eq. A.11 pode ser reescrita de uma maneira mais

compacta

1
Ry = 5(=0%hgy + 0501y + 0,0 hs, — 030, h).
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Trocando 8 — p e up — a, a Eq. A.14 se torna

1
Ry = (=0 hyy + 0,00k + 0,0% o — 0,0,h). (A.15)

Introduzindo o escalar de Ricci

R = nuyRuuy <A16)

na Eq. A.15, obtém-se

1
R = o (=0 hyy + 0,0ahi) + 0,0 hyia = 0,0, h), (A.17)

1
R= 5(—2D2h + 20, 0,h"). (A.18)
ou

R = —[h + 0,0,h". (A.19)

A equacao de Einstein é dada por

81G
G[U/ = ?T

2

(A.20)

onde T}, ¢ o tensor momento-energia, G, ¢ o tensor de Einstein que relaciona R,

e R em

1
Guy = RMV — EguyR. (AQ]_)

Combinando as Egs. A.15, A.19, A.20 e A.21 chegamos em

167G T, = —Phy + 0,0.h8 + 0,008 — 8,0,h — 0O h* + 0, Ph,  (A.22)
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onde chamamos ¢ = 1. Vamos agora introduzir o gauge de transformacao que tem
o efeito de produzir uma mudanga no sistema de coordenadas tal que (HOBSON;
LASENBY, 2008)

hyw = by — 0,6, — 0,€,. (A.23)

Uma escolha bastante comum para a simplificagdo da Eq. A.22 é o dito gauge De
Donder que pode ser expresso por (NAKANISHI, 1986)

9Ty, =0. (A.24)
E possivel mostrar que, utilizando a Eq. A.7 que Eq. A.24 leva a

1
0" hy = 50,h. (A.25)

Aplicando a Eq. A.25 na Eq. A.22 é possivel mostrar que

1
—167GT,, = O (hy — 5 ). (A.26)

Introduzimos a chamada perturbagao do trago reverso, definida como (FLANAGAN;
HUGHES, 2005)

1
huu - hw/ - §nuuh~ (A27)

Substituindo a Eq. A.27 em A.26 encontramos, por fim

?h,, = —167GT),. (A.28)

Trata-se de uma equacao de onda para cada uma das componentes de 7,
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APENDICE B - EVOLUCAO TARDIA E PULSAR DEATH

O termo pulsar death refere-se a um momento em que a emissao de pulsos de radio
em pulsares de rddio cessa e isso ocorre em torno de 107 anos. Acredita-se que o
campo magnético torna-se tao fraco que ja nao é mais possivel acelerar elétrons de
modo que atinjam velocidades suficientes para produzir fétons de raios-y energéticos
o bastante para iniciar o processo de criagdo de pares (HEUVEL, 2006), conforme
representado na Eq. B.1 (DIACHENKO et al., 2015) e na Fig. B.1

y—e +et. (B.1)

A criacao de pares é usualmente considerada a principal fonte de preenchimento do
plasma magnetosférico e a presenca desse plasma composto por elétrons e pésitrons é
assumida como elemento importante nos modelos de geracao da emissao de radiagao
no pulsar (DIACHENKO et al., 2015).

Figura B.1 - Efeito cascata

e
Ly 7
{rd‘ -‘j;r’ _5#?#‘
* *2 ".‘f 1

£ w
1 ;; ® ff+
i ~am  synchrotron photon
' s CR photon
¥* pair creation

2 generation number

neutron star

Fonte: Timokhin e Harding (2015)
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Na Fig. B.1 mostramos algum detalhe sobre o modelo de cascata para a producao de
radiagdo em pulsares. A criagdo de pares (Eq. B.1) se dé apds a particula carregada
ser arrancada da superficie da EN e acelerada numa trajetoria curva. A configuragao
dessa trajetéria faz com que haja producao de radiagao de curvatura, o que da origem
aos fotons de raios-y responséaveis pela criagao de elétrons e positrons. Em um campo
magnético cuja intensidade nao é suficiente para iniciar todo processo, a emissao é
interrompida e o pulsar entra em uma regidgo do diagrama P — P conhecida por

graveyard' mostrada no canto inferior direito da Fig. B.2.

Figura B.2 - Diagrama P — P com graveyard
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Fonte: Lorimer e Kramer (2004)

A consideracao sobre pulsar death que aparece na subsecao 3.2.1 é baseada no
formalismo a seguir. Vamos supor que a regidao de linhas de campo aberto (veja
Fig. 1.1) rotaciona com uma velocidade angular (., diferente da velocidade de
rotacao {2 da EN tal que (KOU; TONG, 2015)

!Estima-se que em nossa galdxia existem em torno de um bilhdo de pulsares na regido de
graveyard (HEUVEL, 2006)
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Qlca =0 - Qdeath- (BQ)

Supomos ainda que a densidade de carga elétrica na regiao de linhas de campo

aberto p. ¢ uma fracao da densidade de Goldreich-Julian (Eq. 1.4) de modo que

QlcaB
. R ) B.3
pe (5 (B.3)
Combinando as Eqs. B.3, 2.46, 2.47 e 2.49, ¢é possivel mostrar que
. 20204 9 20204 Wyey Av 9
E = 33 Sin o+ 203 3¢ N 0. (B.4)
Substituindo a Eq. B.2 na Eq. B.4, temos
= SN — ——— COS .
3c3 Q AV ’
onde,
Qaea A
yx = sin? ¢ + 3¢ (1 — dQ th) ﬁ cos® ¢. (B.6)

A quantidade y depende do modelo de aceleragao adotada e na subsegao 3.2.1,
utilizamos o modelo de wvacuum gap com radiacdo de curvatura. A expressao
adequada para Y, nesse caso, é demonstrada conforme se segue. Lembrando que
estamos tratando uma regiao especifica para a aceleracao de particulas - a regidao de
linhas de campos aberto do pulsar - vamos considerar duas quantidades pertinentes
ao célculo: o raio de curvatura r da regidao dado por (RUDERMAN; SUTHERLAND,
1975)

r=23x10°Ry* O, cm, (B.7)

lca

onde Rg = R/10%° é o raio da EN e a espessura | da regidao que ¢ dada por
(RUDERMAN; SUTHERLAND, 1975)
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1=11x10*rY" BT Q%" cm, (B.8)

lca

além disso, o potencial de aceleracao da regiao de linhas de campo aberto pode ser
expresso por (RUDERMAN; SUTHERLAND, 1975)

B Qlca

C

Av = 2. (B.9)

Utilizando as Eqs. 2.47, B.7, B.8, B.9, pode-se demonstrar que

Av Pt o Il
Ay = 12X 1087 B R, 19/7l§7. (B.10)

Utilizando a Eq. B.2 em B.10 e depois substituindo em Eq. B.6, chegamos na
Eq. B.11

0 » 6/7 B B
XGE = sin? ¢ + 4,87 x 10%¢ (1 - dQ th) B "Ry T T cos? 6. (B.11)

Observe que a Eq. B.11 possui algumas diferencas quando comparada a Eq. 3.33
que utilizamos em nossos célculos. O expoente de (1 — Q/Qgeqin) em Eq. 3.33 é 1,
enquanto em Eq. B.11, o expoente é 6/7. O formalismo desenvolvido foi baseado
no trabalho de Kou e Tong (2015), e os autores argumentam que nos modelos de
aceleracao de particulas para vento de pulsar, o expoente é sempre em torno de 1,
e por isso, levam em conta tal expoente. Além disso, um simples plot da funcao
(1 —Q / Qdeath) com ambos os expoentes mostra que o comportamento das curvas é

idéntico exceto para valores muito pequenos de €2.

Na Eq. B.11 o raio da EN é representado como ng”, e na Eq. 3.33 ele nao
aparece porque ja estamos considerando R = 10%cm. Ocultamos o termo cos? ¢ na
Eq. 3.33 baseados no argumento de Li et al. (2012), que, realizando simulagdes de
magneto-hidrodinamica para magnetosfera de pulsar, defendem que a dependéncia
em cos? ¢ no modelo de vento nao aparece por uma derivacio rigorosa, mas apenas

uma suposicao baseada nos limites aligned force-free e rotor ortogonal no vacuo.
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APENDICE C - CURVAS DE SENSIBILIDADE

No capitulo 4, tragcamos as curvas de sensibilidade para o ET e para o CE com
intuito de discutirmos as possibilidades de deteccao de OGs para alguns pulsares.
Para fontes de OGs periddicas temos a emissao de um sinal continuo, quase
monocromatico e sua observacao vem de um tempo de integracao que pode ser da
ordem de anos (MAGGIORE; PRESS, 2008). No caso do ET utilizamos para construcao
da curva de sensibilidade a Eq. C.1 (MAGGIORE; PRESS, 2008)

ho = S/N (S(Tf)yﬂ, (C.1)

onde usamos a razao sinal-ruido S/N = 5 e T é tempo de integragdo . A fungao
S(f) reflete a contribuigdo de diversos ruidos presentes no detector de OGs e, no
caso do ET, ele é dado por (SATHYAPRAKASH; SCHUTZ, 2009)

1 6 bixt
S(f) — 2% 4 aoa:’B bo( + 24:1:1 bﬂ?)
So 1+ Zj:l Cj{L']

, (C.2)

onde x = f/fo, fo = 200 Hz, Sy = 1,5 x 1072Hz"", o = —4,1, f = —0,609,
o = 186, by = 233, by = 31, by = —65, by = 52, by = —42, bs = 10, bg = 12, ¢; = 14,
¢y = —37, ¢c3 = 19, ¢y = 27. Ja para o CE utilizamos dados para S(f) (ABBOTT et

al., 2017¢) e também a razao sinal-ruido S/N = 5.
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