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Resumen

Las estrellas de neutrones son los objetos mas densos del Universo con masas
de M ~ 14Mg y radios de R ~ 12 km. En su interior la ecuaciéon de estado
que describe la materia es todavia desconocida ya que se encuentra en condicio-
nes extremas, dificilmente alcanzables en experimentos en laboratorios terrestres.
Por este motivo la realizacion conjunta de estudios tedricos y observacionales
vinculada a estos objetos pueden permitirnos obtener informacion detallada del
comportamiento de la materia sometida a condiciones extremas. La observacion
de sistemas binarios con piulsares (PSR J1614-2230, PSR J0343+-0432 y PSR
0740+6620) de 2M, impone fuertes restricciones a la ecuacion de estado que
describe el interior de estos objetos. La deteccion de ondas gravitacionales emiti-
das durante la fusion de dos estrellas de neutrones (GW170817) y su contraparte
electromagnética (GRB170817A) imponen, ademas, un limite superior a la defor-
mabilidad de marea del sistema binario.

En este trabajo estudiamos estrellas de neutrones modeladas con un ntcleo de
materia de quarks y una envoltura de materia hadrénica. Para esto, consideramos
dos transiciones de fase abruptas de primer orden, una correspondiente a una
transicién entre materia hadroénica y materia de quarks, y otra correspondiente a
una transiciéon de materia de quark en dos estados diferentes.

El objetivo central de esta tesis es estudiar el efecto que genera la existencia
de dos transiciones de fase secuenciales en el interior de una estrella de neutrones
sobre los modos normales de oscilaciéon f y g bajo la aproximacion relativista de
Cowling. Veremos que el hecho de introducir una segunda transicion de fase se
ve reflejado en el cambio de las frecuencias de oscilaciéon tanto f como g y en la
aparicion de un nuevo modo ¢ asociado con las estrellas de neutrones que tienen

dos transiciones de fase en su interior.
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Capitulo 1

Introducciéon

Las estrellas de neutrones (ENs) son uno de los posibles remanentes compactos
que pueden producirse como resultado del colapso gravitacional de una estrella
supergigante masiva. Como muestra la figura [I.1] las observaciones realizadas
en gran parte del espectro electromagnético indican que son objetos con masas
entre 1 y 2M, y radios de ~ 12 km. FEn su interior, teniendo en cuenta una EN
fria, la materia esta sujeta a condiciones extremas: densidades centrales mayores
que la de los niicleos atémicos €, 2 €pue = 2,3 X 1014 g/cm?®, campos magnéticos
superficiales que pueden alcanzar los 10> Gauss y temperaturas de hasta 108 K
en el nucleo.

La materia en las condiciones extremas mencionadas anteriormente se deno-
mina materia densa. Para la materia densa atin no se ha encontrado la ecuacion
de estado (EdE) a través de la cual describir la relacion entre la presion y la
densidad que posee un fluido, P(e). En estos objetos compactos, la EAE es fun-
damental para modelar su interior. En este sentido, el desarrollo de modelos que
permitan describir la EdE de la materia en el interior de las ENs es un area de
investigacion muy activa dentro de la astrofisica tedrica. Cada modelo tedrico
predice un valor maximo para la masa que puede tener una EN. En conjunto
con las observaciones astronémicas, nos permitiran dar una idea de cuél es la
naturaleza de su interior, es decir cuél es la naturaleza de la materia densa. Por
este motivo, las ENs son laboratorios astrofisicos naturales, objetos que tienden
puentes entre la fisica nuclear y la astrofisica.

Recientemente, se obtuvieron resultados de la observacion de una EN cuya
masa se estimo6 con gran precision en ~ 2M, (Demorest et al., 2010; Antoniadis
y et al., |2013}; (Cromartie y t al., 2019)). Si bien es un gran avance ya que impone
fuertes restricciones a la EdE y elimina un gran nimero de ellas que no satisfa-
cen esta condiciéon, todavia existen muchos modelos capaces de reproducir estas
observaciones (ver, por ejemplo, |[Lattimer y Prakash| 2004).

Como la estructura de la materia a escala nuclear depende de la interac-
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Figura 1.1: Mediciones de masas de ENs. La figura muestra que las masas pro-
medio ponderadas por error estan cerca de 1,4M. para todas las categorias de
medidas, pero la dispersiéon en masas es especialmente pequena en la categoria

de sistemas binarios de dos ENs. Imagen traducida de la original de
(2019).
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cion fuerte, resulta necesario recurrir a la Cromodinamica Cuantica (QQCD) para
realizar su descripcion. Esta es una teoria cuéntica de campos que describe el
comportamiento de quarks y gluones. Fue propuesta a comienzos de los anos
70 como una teoria para entender la estructura de bariones (colectivos de tres
quarks, como protones y neutrones) y mesones (pares quark-antiquark, como los
piones). A densidades altas, la QCD predice una transicion de fase de la materia
bariénica a un estado de la materia donde los hadrones se descomponen en sus
particulas constituyentes, los quarks, y se forma un plasma de quarks y gluones
libresE] (ver, por ejemplo, Orsaria et al., 2019, y referencias alli mencionadas).

En este contexto, sumado a la conjetura de Bodmer y Witten (Bodmer, |1971
Witten, 1984) sobre la estabilidad absoluta de la materia de quarks extrana, un
modelo alternativo que se ha propuesto son los modelos de Estrellas Hibridas
(EHs): estrellas con nticleo de quarks cubierta por materia hadrénicaf] En este
modelo de estrella existe una transicion de fase y en ellas se distinguen capas de
materia en distintos estados.

Si bien la mayor parte de los modelos de EHs suelen considerar solo una tran-
sicion de fase, de materia hadrénica a materia de quarks desconfinada, reciente-
mente se estudiaron EdEs donde ocurren, de forma secuencial, dos transiciones de
fase. En este escenario, se considera que primero ocurre una transicion de fase de
materia hadrénica a materia de quarks libre o alguna fase superconductora de co-
lor no CFL (color-flavor-locked) como la 2SC (two-flavor color-superconducting)
y luego ocurre una segunda transicion, entre esta fase y la fase superconductora
de color CFL (ver, por ejemplo, |Alford et al., [2008]).

Para realizar este estudio, |Alford y Sedrakian (2017) generalizaron la para-
metrizacion CSS para la materia de quarks (ver, por ejemplo, Alford et al.; 2013}
Ranea-Sandoval et al. 2016). En este contexto, pueden obtenerse, para las EHs,
no solo configuraciones gemelas, es decir, estrellas estables con la misma masa
pero radios diferentes, sino también configuraciones trillizas.

Estos resultados tedricos acrecientan la necesidad de contar con mediciones
precisas de las masas y los radios de este tipo de objetos. Estas observaciones
permitirian comprender el comportamiento de la materia en el interior de estos
objetos (ver el reciente trabajo de Sieniawska et al., 2018)) ya que cada EdE
predice una familia particular de ENs estacionarias. Teniendo en cuenta que la
determinacion de los radios de las ENs no es simple (ver |Lattimer y Steiner| (2014)),
y referencias alli mencionadas), la busqueda de otros observables que permitan
extraer informacion relacionada con la fisica de la materia en el interior de estos

objetos resulta fundamental. Un nuevo estidndar de calidad en la bisqueda de

IPara mas detalles respecto a fisica de particulas ver Seccién
2Hadrones: particulas formadas por quarks. Para més detalles ver seccion
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explorar las propiedades de la EdE de la materia densa se conseguira cuando
el experimento NICER colocado en la Estacion Espacial Internacional consiga
estimar, con un error de medio kilometro, el radio de PSR J0437-4715 cuya masa
es 1,44 £ 0,07 My, (Bogdanov y et al., 2019).

Es en este punto que la deteccion de ondas gravitacionales (OG) provenientes
de ENs adquiere una importancia central (ver, por ejemplo, |Andersson et al.,
2011; |Lasky, 2015; |Orsaria et al., 2019)). En los tltimos anos, se han realizado las
primeras detecciones directas de OG provenientes de la fusiéon de agujeros negros
de masas estelares (ver, por ejemplo, |Abbott y et al| |2016]) y de la fusion de ENs
con el evento GW170817 (Abbott y et al.,[2017b)). En este ultimo caso, se cuenta,
ademas, con informacion proveniente de la contraparte electromagnética (ver, por
ejemplo, |Abbott y et al., [2017a). Estas detecciones abrieron una nueva ventana
observacional: la astronomia multimensajera con detecciones electromagnéticas y
OGH

Ademas de la fusion de objetos compactos, las pulsaciones no radiales de ENs
aisladas son otro mecanismo que genera emision de OG. En este escenario, las
oscilaciones de la materia son la fuente de las OG, por lo que estudiar las primeras
permite extraer conclusiones acerca de las segundas. Ademas, las propiedades y
caracteristicas de los modos de emision de OG estan vinculadas, de forma intima,
con particularidades de la EdE con la que se describe la materia dentro de una
EN. De esta forma la astrosismologia de ENs permitird comprender el interior de
las mismas.

Con lo mencionado anteriormente, esta tesis tiene por objetivo estudiar el
efecto que genera la existencia de dos transiciones de fase secuenciales en el in-
terior de una EH aislada sobre los modos de oscilaciéon y la consecuente emision
de OG. Para ello, en principio, se construiran EdEs hibridas con dos transiciones
de fase secuenciales. Luego, se resolveran las ecuaciones de equilibrio hidrostatico
relativistas, las conocidas ecuaciones de Tolman-Oppenheimer-Volkoff (TOV). De
esta manera, se podra estudiar las familias de estrellas estables y la existencia
o no de estrellas gemelas o trillizas. Una vez obtenidas las familias de estrellas
en equilibrio hidrostatico, se estudiaran, utilizando la aproximacion relativista de
Cowling los modos f y g de oscilacion de las mismas.

La tesis se desarrolla a lo largo de cinco capitulos de la siguiente manera:

= En el Capitulo 2 describiremos de forma resumida la historia del estudio de
las ENs. Ademas, presentaremos caracteristicas generales de estos objetos.

Luego veremos aspectos globales de la materia hadrénica y de quarks y de la

3El evento GW190425 es la segunda deteccién interpretada con una probabilidad mayor al
99 % como emision de OG provenientes de la fusion de ENs. Sin embargo, no se ha detectado
su contraparte electromagnética hasta la fecha (Abbott y et al., [2020)).
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transicion de fase entre estos dos estados de la materia, y presentaremos el
modelo de EdE que sera utilizado. Por ultimo, se deduciran las ecuaciones
TOV y se expondréa el criterio de estabilidad utilizado a lo largo de esta

tesis.

En el Capitulo 3 presentaremos conceptos generales de las OG y veremos
las posibles fuentes de emisién. Daremos un resumen histérico de algunos
hitos centrales en la astronomia de OG. En particular analizaremos las EHs
aisladas para las cuales presentaremos las ecuaciones de perturbacion y las
dos diferentes familias de modos. Describiremos la aproximacion relativista
de Cowling utilizada para hallar los modos de oscilacién y, por ultimo,

veremos coémo determinarlos.

En el Capitulo 4 presentaremos los resultados obtenidos de resolver tanto
las ecuaciones TOV como las frecuencias de los modos f y g para un conjun-
to de estrellas utilizando la aproximacion relativista de Cowling. Realizare-
mos un breve anéalisis de los mismos y contrastaremos con las restricciones

provenientes de observaciones de los tres pulsares de 2M,, y de GW170817.

En el Capitulo 5 realizaremos un resumen del trabajo realizado y presen-

taremos nuestras conclusiones.

Por tltimo, en el Apéndice A describiremos el sistema de unidades geo-

métrico utilizado a lo largo de toda la tesis.



Capitulo 2
Estrellas de Neutrones e Hibridas

Las ENs fueron propuestas como objetos hipotéticos por primera vez en 1932
por Landau (Haar, 2013)), poco después del descubrimiento de los propios neu-
trones[]] Landau sugeria que, en analogia con las enanas blancas, en las que la
estrella se sostiene por la presion de los electrones degenerados, las ENs podrian
ser objetos que mantienen el equilibrio por la presién que realizan los neutro-
nes degenerados. En 1934, Baade y Zwicky (Baade y Zwicky), [1934)) propusieron
que las ENs eras remanentes de supernovas. En 1939, Tolman (Tolman, 1939),
Oppenheimer y Volkoff (Oppenheimer y Volkoff, [1939) desarrollaron, tedricamen-
te y de forma independiente, las ecuaciones que describen la estructura de este
tipo de objetos. Para ello, emplearon las ecuaciones relativistas de estructura es-
telar siguiendo las ecuaciones de la teoria de la relatividad general de Einstein
para espacio-tiempos estacionarios y esféricamente simétricos. En estos trabajos
se demostré que las ENs no pueden tener un valor arbitrario de masa sino que
se introduce el concepto de masa maxima de ENs. Posteriormente, Pacini predi-
jo que una EN rotante y con campos magnéticos intensos emite ondas de radio
(Pacinil [1967)), pero no fue hasta 1967 que Bell y Hewish (Hewish et al., |1968)
descubrieron un radio-pulsar que confirmé la existencia de las EN.

Miés alla de estos aspectos historicos, los modelos tedricos actuales predicen
que la evolucién que tiene una estrella aislada depende principalmente de su masa
inicial. Aquellas estrellas aisladas que comiencen con una masa en la Secuencia
Principal M < 10M,, dependiendo de su metalicidad inicial, terminaran sus
vidas como enanas blancas (Corsico et al., [2019). Las ENs son producto del
colapso gravitacional de estrellas con masas entre 10M, < M < 12M,,. Para
estrellas cuyas masas se encuentran por encima de este valor y hasta M ~ 25M,

si es que queda algin remanente compacto luego de la explosiéon como supernova

1Sin embargo, esto todavia estd en discusion. Hay quienes argumentan que las ideas de
Landau son inclusive anteriores al descubrimiento de los neutrones realizado por Chadwick
(Yakovlev et al., |2013]).
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Figura 2.1: Esquema simplificado en el que se muestran los distintos caminos
evolutivos que pueden tomar las estrellas dependiendo de su masa inicial. Ima-
gen tomada de Wikipedia (url: https://es.wikipedia.org/wiki/Evoluci%C3J
B3n_estelar).

de la gigante roja, se formarda una EN o un agujero negro, dependiendo de la
metalicidad y velocidad de rotacion del objeto inicial (Athem Alsabti, 2015). Sin
embargo, los mecanismos que determinan la formaciéon de uno u otro objeto no
son ain del todo claros y, por lo tanto, estos valores estan en discusion (ver, por
ejemplo, O'Connor y Ott} 2011; Sukhbold et al., 2016)). En la figura|2.1|se muestra
un esquema simplificado de la evoluciéon estelar para diferentes estrellas.

Las temperaturas en el interior de estrellas que comienzan sus vidas con més
de 10M,, y terminan como ENs son los suficientemente altas como para quemar
los elementos resultantes del proceso triple-alfa en fases sucesivas hasta llegar al
hierro. Estas estrellas atravesaran fases sucesivas de quema de hidroégeno, helio,
carbono, nebn, oxigeno y silicio. Al final de dicho proceso, la estrella acabaré
con una estructura interna similar a la de una cebolla, con diversas capas, cada
una de ellas con una composicién distinta. En esta etapa la estrella tiene un
nicleo de hierro que es inerte pero sus capaz més externas continian quemando
elementos. Esto provoca que el ntcleo de hierro vaya aumentando su masa hasta
que la fuerza de gravedad comprime el nicleo de la estrella y se desencadena una
supernova tipo II de colapso gravitatorio, dando lugar a una proto-estrella de
neutrones (PEN). Segin la evolucion esquematica presentada por Prakash et al.
(2001)), inicialmente, el nicleo esta rodeado de una envoltura de baja densidad
que acreta materia del colapso y, a su vez, esta pierde energia debido a la captura
de electrones. En este proceso los electrones y protones de los niicleos atémicos se

combinan para formar neutrones emitiendo neutrinos y, de esta forma, liberando
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energia

pte—n+ruv,. (2.1)

Las PEN son ricas en leptones, principalmente electrones e y neutrinos electro-
nicos v.. En esta etapa, la PEN es opaca a neutrinos, motivo por el cual se ven
atrapados temporalmente adentro de la misma. El escape de neutrinos del interior
ocurre posteriormente. En su periferia la emision de neutrinos genera disminucion
de presion por lo que la PEN se contrae rapidamente. Luego la emisiéon constante
de neutrinos comienza a enfriar el interior. La estrella se vuelve transparente a
los neutrinos y el proceso de enfriamiento se acelera. Dicho proceso ocurre hasta
que la estrella se enfria.

Una vez que la EN se encuentra en equilibrio hidrostético (ocurre luego de

unos 50 segundos de formada la PEN), la temperatura es del orden de
T ~ 6 x 10°K ~ 60eV = 610" °MeV < €rermi (2.2)

donde €permi s la energia de Fermi que corresponde al nivel de energia para el
cual las particulas ocupan los estados de menor energia posible, y por lo tanto van
llenando los niveles inferiores hasta alcanzar un valor finito €ge,.,,;. Por esta razon,
es posible considerar la aproximacion 1" = 0 para describir el comportamiento de
la materia dentro de una EN. Estos neutrones, como son fermiones, obedecen el
principio de exclusion de Pauli y junto con las interacciones nucleares, generan la
presion suficiente para sostener a la estructura en equilibrio dando lugar a lo que
conocemos como estrella de neutrones, cuyo nombre se debe a que los mismos
predominan en la estrella. En la figura se muestra un esquema de las etapas
evolutivas de una EN.

Un posible resultado del colapso gravitacional, en lugar de una EN tradicional,
es un tipo de estrella exotica en la cual, debido a la alta densidad, la materia existe
en forma de quarks desconfinados. Este estado de la materia podria encontrarse
en regiones internas de objetos compactos, dando lugar a lo que se denomina una
estrella hibrida (EH) o bien componer la totalidad de la estrella conformando
lo que conocemos como estrella de quarks. En el primer caso, en las regiones de
menor densidad, la materia estaré confinada, en forma de hadrones. A medida
que nos acercamos al centro de la estrella tanto la densidad como la presion van
aumentando. Existen teorias (ver, por ejemplo, Orsaria et al., 2019| y referencias
alli mencionadas) que sugieren que cuando la densidad en el interior de una
estrella de neutrones supera varias veces la densidad de saturacién nuclear ocurre
una transicion de fase a partir de la cual comienzan a aparecer particulas exoticas
como condensados de mesones, quarks desconfinados o incluso fases donde los

quarks exhiben superconductividad. Por lo tanto, a diferencia de las ENs en las
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Figura 2.2: Principales etapas de la evolucion desde el colapso gravitacional hasta
la formaciéon de una EN estable o agujero negro. Diagrama traducido del original
en Prakash et al. (2001).

cuales no hay transiciones de fase sino que son estrellas puramente hadronicas,
en las EHs existe al menos una transiciéon de fase. En este trabajo analizamos
EHs como un caso particular de ENs. Se pueden identificar una serie de capas
dentro de la estrella que varian segin el estado en que se encuentra la materia.
En la figura se presenta, esquematicamente, la estructura de una EH. Esta se
compone de una superficie formada por plasma de hidrégeno y/o helio y nticleos
de hierro. Sigue una corteza externa, formada por nicleos atémicos sumergidos
en un gas de electrones relativistas. Luego la corteza interna, compuesta por
nucleos pesados en un gas de electrones relativistas y neutrones superfluidos.
Posteriormente, aparece un nicleo externo con protones, neutrones, electrones y
muones. Y, por ultimo, un nicleo interno donde la incertidumbre asociada con
su composicién es mayor, y que podria estar compuesto de neutrones, protones
superconductores, electrones, muones, hiperones, condensado de bosones y quarks
desconfinados.

Ademas, como los objetos compactos tienen grandes potenciales gravitatorios
superficiales es necesario incorporar la relatividad general para poder determinar
su estructura. Para eso es necesario saber cuél es la EAE que describe la materia

en un régimen de muy altas densidades y bajas temperaturas.
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Superficie

Nucleos, e- no relativistas
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A\ Corteza interna

\ o Nucleos, n, e- rel.
| Nucleo externo
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I Nucleo interno

i materia exdtica?

Figura 2.3: Estructura interna de una EH en la que se indican las distintas capas

de la misma y las particulas que las componen. Imagen editada extraida de un
video tomado de NASA Nicer (2017).

2.1. Ecuaciones de Estado

La EdE se expresa como una relacion funcional entre los diversos pardmetros
termodinamicos (temperatura, 7', volumen, V', presion, P, densidad, p, potencial
quimico, p, entre otros) necesarios para especificar el estado del sistema termo-
dindmico. Esto hace posible la aplicacion de los principios generales de la termo-
dinamica y la hidrodinamica a objetos fisicos particulares. Las EdEs no pueden
derivarse solo de las relaciones termodinamicas, sino que también se basan en
mediciones experimentales o en célculos tedricos por los métodos de la mecani-
ca estadistica, utilizando varios modelos de interacciones entre particulas en un
sistema.

El modelo utilizado para describir el comportamiento de las particulas subato-
micas y sus interacciones es el Modelo Estandar, segtin el cual hay 12 particulas
elementales (y sus correspondientes antiparticulas): 6 quarks (up (u), down (d),
strange (s), charm (c), bottom (b) y top (t)) y 6 leptones (electron (e), neutrino
electronico (v,), muén (p), neutrino muodnico (v,), tau (7) y neutrino tau (v,))
cuya interaccion esté regida por las 4 fuerzas fundamentales con sus respectivos

mediadores o transmisores:

» Fuerza gravitatoria — graviton (teorico).
= Fuerza electromagnética — fotones.
» Fuerza débil — bosones W* y Z.

= Fuerza fuerte — gluones.
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Todas estas interacciones tienen distinto alcance. La fuerza gravitatoria tiene
alcance infinito pero es muy débil de modo que a escalas nucleares es despreciable.
La fuerza electromagnética también tiene alcance infinito, pero es mucho mas
fuerte que la gravedad (10%¢ veces mas fuerte) y acttia sobre aquellas particulas
que poseen carga eléctrica. La fuerza fuerte (10%® veces mas fuerte que la fuerza
de gravedad) es de corto alcance (~ 107! m = 1 Fermi), sélo actta entre los
quarks y gluones, y por lo tanto es la fuerza que mantienen los ntcleos atémicos
unidos. La fuerza débil (10%° veces més fuerte que la fuerza de gravedad) es de
rango aun mas corto (~ 107'® m) y acttia en ambos tipos de particulas aunque
con ciertas limitaciones.

Para analizar algunas caracteristicas del comportamiento de la materia, es
necesario conocer el diagrama de fases. En termodinamica, un diagrama de fases
tiene por objetivo describir el comportamiento de la materia sujeta a diferentes
condiciones de, por ejemplo, temperatura y presion. Un caso muy estudiado es
el diagrama de fases para el agua, donde existen regiones donde la misma se
encuentra en estado solido, liquido y gaseoso. Cada una de estas regiones se
encuentra separada por lineas que definen las diferentes transiciones de fase. Una
caracteristica de dicho diagrama de fase es la existencia de un punto triple donde
todas las fases pueden existir. A su vez, dicho diagrama de fases posee un punto
critico, caracterizado por una temperatura y presion critica que define la condicion
en la que el agua puede coexistir en estado liquido y gaseoso.

En el caso de ENs, donde la estructura de la materia a escala nuclear depende
de la interaccion fuerte, para analizar la materia utilizamos el diagrama de fases de
la QCD. Las dificultades inherentes a la QCD hicieron que se propongan modelos
fenomenologicos -bolsa del MIT (Chodos et al.,[1974), Nambu Jona-Lasino, local
y no local (ver, por ejemplo, Contrera et al., 2010; Orsaria et al., 2013; Ranea-
Sandoval et al,[2019), Field Correlator Method (ver, por ejemplo, Nefediev et al.
2009; Mariani et al., 2017, 2019), entre otros-. Estos modelos permiten reproducir
algunas de las propiedades fundamentales de dicha teoria e incluir la contribucion
de la materia de quarks en la EdE hibrida. No obstante, antes de introducir estas
teorias efectivas realizaremos un breve repaso sobre las caracteristicas generales de
particulas elementales y familia de particulas elementales. Del Modelo Esténdar
descripto anteriormente, los fermiones elementales son los quarks y los leptones.
Los quarks interactiian fuertemente formando, no solo protones, sino toda una
serie de familias de otras particulas. Combinaciones de tres quarks forman los
bariones (como el protéon y el neutréon) y combinaciones de un quark y un anti-
quark forman la familia de los mesones (como el pion). Toda particula formada
por quarks ya sean bariones o mesones son denominados hadrones. Los quarks no

se encuentran libres en condiciones normales, sino que siempre estan en estados
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ligados con otros quarks, ya sea en un barién o en un mesén. Por otro lado, los
leptones son particulas que interactiian por medio de la fuerza nuclear débil y
que, si tienen carga, sienten la interaccion electromagnética, pero nunca sienten
la interaccion nuclear fuerte.

En este contexto, el diagrama de fases de QCD no esta completamente com-
prendido. Pero existe cierto nivel de acuerdo en ciertas caracteristicas generales.
Presentamos en la figura [2.4) un diagrama esquemético de dicho diagrama de fa-
ses. A bajas temperaturas y bajos potenciales quimicos (que cuantifica el cambio
en la energia interna del sistema cuando se introducen particulas) la materia se
encuentra formando un gas de hadrones. Si se mantiene baja la temperatura (si-
tuacion necesaria para describir a las ENs) y se aumenta el potencial quimico
(que es equivalente a aumentar la presion) y se superan los 310 MeV aparecen los
nucleos atémicos. Si se aumenta aiin mas la presion, ocurre una transicion de fase
de primer orden, los hadrones se disuelven y liberan los quarks que los componen.
Dependiendo el modelo particular que se utilice dicha fase puede ser una en la
que los quarks estan libres o en una fase superconductora de color como la 2SC.
Si la densidad sigue aumentando ocurre otra transiciéon de fase y la materia de
quarks estaria en una fase superconductora de color conocida como CFL. En el
otro extremo del diagrama, bajas densidades y altas temperaturas (situacion del
Universo temprano) la materia hadronica también sufre una transicion de fase a
materia de quarks, pero no esta clara la naturaleza de la misma. La mayoria de los
modelos predicen la existencia de un punto critico (como el caso del agua) por lo
que la transicion de fase seria del tipo crossover. La materia a altas temperaturas
y densidades esté en una fase conocida como plasma de quarks y gluones.

El modelo de EH que se utiliza en este trabajo consiste en un ntcleo de quarks
a muy altas densidades rodeado por una envoltura de hadrones que en principio
podré modelarse con una sola transicion de fase de primer orden. Sin embargo, en
el contexto de estos nuevos resultados del diagrama de fases de la QCD, se estima
que el nicleo de quarks puede contener capas de distintas fases que presentan
superconductividad de color. Este es un fenémeno que ocurre en la materia de
quarks si la densidad es lo suficientemente alta y la temperatura baja. Una fase
obtenida del diagrama QCD es la llamada fase two-flavor color-superconducting
(2SC), donde aparecen condensados de quarks up y down apareados que podria
ocurrir a densidades intermedias. Y otra fase de quarks diferente, es la fase color-
flavor-locked (CFL) donde se producen condensados de quarks strange, up y down
que ocurriria en el diagrama QCD a densidades suficientemente altas (potenciales
quimicos suficientemente grandes). De acuerdo con el Modelo Estandar de fisica
de particulas, la fase CFL es la fase de mayor densidad de la materia de color de

tres sabores.
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T1t

1::1 plasma
S quark-gluon
% (QGP)
170 18
MeV g
fase
hadrénica -
(confinada) quark liquido
materia sin CFL CFL
\ nuclear
vacio 1 (estrellas ae neutrones) N
310 MeV L8

Figura 2.4: Diagrama de fases de la QCD. Gréafico del potencial quimico, pu, en
funcién de la temperatura, T'. La temperatura en el interior de una EH se con-
sidera T = 0 por lo que la materia vive esencialmente sobre el eje del poten-
cial quimico. A medida que aumenta la densidad, la materia cambia de esta-
do termodinamico pasando por una o mas transiciones de fase. Imagen traduci-
da y tomada de Wikipedia (url: https://commons.wikimedia.org/wiki/File:
QCD_phase_diagram.png).

En una EH la transicion de fase puede darse de dos maneras, como se muestra
en la figura dependiendo del valor de la tension superficial entre la materia
hadrénica y la de quarks. Si esta es mayor que cierto valor critico, estimado
entre 5 a 40 MeV /fm?, entonces habra una transicion de fase abrupta llamada
construccion de Mazwell (Alford et al., 2001; Endol 2011)). Esta transicion de fase

es isobarica y ocurre sobre un rango de densidad definida por

Po(ul uy = PO(u@ puQ) i =3u9 (2.3)

donde pf vy 1@ son los potenciales quimicos bariénicos y de quarks, respectiva-
mente. Para la construccion de Maxwell el potencial quimico bariénico es continuo
mientras que el potencial quimico electrénico, ., sufre un salto en la interfase
entre hadrones y quarks. La transicion de fase es abrupta y la presion es constante
en la transiciéon. Cuando la transicion de fase se construye con el formalismo de
Maxwell, la neutralidad de carga eléctrica se cumple localmente, es decir, se exige
que la componente hadronica y la de quarks sean individualmente eléctricamente
neutras. Por este motivo se genera una transicion de fase hadréon-quark abrup-
ta ya que las cargas eléctricas estan bien apantalladas dentro de cada volumen
microscopico y tanto la materia de quarks como materia hadrénica son neutrales

de carga local. Como consecuencia existe una discontinuidad en la densidad de
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Figura 2.5: Gréfico de P como funcién de € donde se muestran tres EdEs. La linea
punteada corresponde a la EAE hadrénica sin transicion de fase. Las lineas solidas
corresponden a EdEs hibridas con una transicion de fase. Aquella discontinuas
corresponden a la construcciones de Maxwell y aquella continuas (fase mixta) co-
rresponden a la construcciéon de Gibbs. Los pequenos circulos blancos representan
los puntos donde comienza y finaliza la transicion de fase en la construccion de
Gibbs. Imagen tomada y traducida de |Alaverdyan (2009).

energia en la interfase que separa materia de quark confinada y materia de quark
desconfinada.

De lo contrario, si la tension superficial es menor a la critica, entonces ha-
bra una fase mixta donde hadrones y quarks libres coexisten y su estudio debe
realizarse utilizando la llamada construccion de Gibbs. De esta manera, se puede
obtener una regiéon extendida de materia mixta, el potencial quimico electréni-
€O, [Le, €s continuo y la presion varfa monoétonamente con la densidad. Para esta
construccion la neutralidad de carga es impuesta como una restriccion global ya
que dentro de cada elemento de volumen, puede ocurrir que la componente de
hadrones y la quarks no tengan individualmente carga eléctrica nula y cumplan
con la condiciéon de neutralidad de carga en conjunto. Esto hace que al utilizar
este formalismo la transicion de fase hadron-quark no ocurra de manera abrupta
sino que se forme una fase mixta en la que materia hadrénica y de quarks coexis-
ten. La densidad de hadrones y quarks y sus cargas eléctricas son diferentes para

cumplir las condiciones de igualdad de presion y potencial quimico baridénico en
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la region mixta. La condiciéon de equilibrio para la fase mixta esta dada por

P, ') = PO, nd) , np=3ph .l =3ug (2.4)
con el potencial quimico bariénico y electréonico continuos a lo largo de la fase
mixta.

Dada la gran dispersion de resultados teoéricos vinculados al valor numérico
de la tension superficial (ver, por ejemplo, Voskresensky et al., [2003; [Pinto et al.,
2012), en esta tesis asumimos que la tension superficial es lo suficientemente
grande como para asegurar que la transicion de fase es abrupta.

En este contexto, vamos a presentar el modelo de EH que utilizamos para la
realizacion de esta tesis. Construimos distintas EdEs hibridas utilizando las EdEs
GMIL y DD2 para la materia nuclear donde las densidades son del érden de la
densidad de saturaciéon nuclear o menores. En ambas EdEs las interacciones son
las mismas, pero la diferencia entre las dos parametrizaciones esta dada por las
constantes de acoplamiento dependientes de la densidad que afectan la interaccion
de los mesones (0, p y w) con todas las particulas que se incluyen en el modelo
( 2 nucleones que son el protéon y el neutréon, 6 bariones mas pesados que se
denominan hiperones e incluyen al menos un quark extrano en su composicion,
y 4 resonancias deltas, que estan formadas solo por quarks u y d). Para el caso
GMI1L, las constantes de acoplamiento del mesén p con las otras particulas del
modelo, dependen de la densidad. Las constantes de acoplamiento de los mesones
o v w estan fijas y se ajustan a los experimentos de la fisica nuclear. En cambio,
para el caso DD2, no solo las constantes de acoplamiento del meson p con las otras
particulas del modelo dependen de la densidad, sino que en esta parametrizacion,
los mesones ¢ y w también se acoplan a las otras particulas. La dependencia
de la densidad en este acoplamiento es diferente a la Gausseana que hay para
las constantes de acoplamiento del meséon p. Esta eleccion de EdEs hadroénicas
se debe a que cumplen las restricciones impuestas hasta el momento y con las
que se vino investigando en el Grupo de Gravitacion, Astrofisica y Cosmologia
(Ranea-Sandoval et al., 2017; Malfatti et al., [2019; Mariani et al., [2019). Para
la materia de quarks utilizaremos una generalizacion de la parametrizacion CSS
(“Constant Speed of Sound”) en la cual la velocidad del sonido es constante en
cada fase (Alford et al., 2013; |[Ranea-Sandoval et al., 2016; |Contrera et al., 2017).

La generalizacion de la parametrizacion CSS asume que la transicion de fase se
describe utilizando el formalismo de Maxwell. Esta parametrizacion describe dos
transiciones de fase secuenciales en término de 6 parametros (Alford y Sedrakian,

2017)). La EdE para la materia de quarks utilizada en este modelo tiene el siguiente
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Figura 2.6: Grafico de la presion, P, en funcion de la densidad de energia, e,
con dos transiciones de fase abruptas. Las lineas en color refieren a las distintas
EdE separadas por las transiciones de fase con saltos Ae¢; y Aey en la densidad de
energia. Imagen traducida de la original presentada en Alford y Sedrakian|(2017)).

comportamiento
Py € < €< e+ Ag
Pe) = P + s1]e — (€1 + Aey)] 6+ A <e< e (2.5)
P, €9 < € < €9+ Aéy
P2—|—82[6—<62—|—A62)] €<€2+A€2

donde P; es la presion a la que ocurre la primer transiciéon de fase entre materia
hadrénica y materia de quarks, P es la presion de la segunda transicion de fase
entre 2 estados de la materia de quarks (25C y CFL), Ae; es el salto en la densidad
de energia cuando ocurre la primer transicion, Aes es el salto en la densidad de
energia cuando ocurre la segunda transicion de fase, s; y s9 son las velocidades del
sonido al cuadrado correspondiente a la fase 25C y CFL respectivamente. En la

figura[2.6)se muestra graficamente el tipo de EAE que genera esta parametrizacion.

2.2. Ecuaciones TOV

En una EN la relatividad general produce efectos importantes sobre la estruc-
tura estelar. Para obtener dicha estructura se requiere resolver las ecuaciones de
Einstein )

G = Ry — §Rgu,, =8rT,, , (2.6)
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donde G, es el tensor de curvatura de Einstein, R, es el tensor de curvatura
de Ricci, R es el escalar de curvatura de Ricci, g, es el tensor métrico y T}, es
el tensor momento-energia. El escalar de Ricci surge de la contraccion del tensor
de Ricci

R=g" R | (2.7)

donde las componentes del tensor de Ricci son la contracciéon en un indice cova-
riante y otro contravariante del tensor de curvatura de Riemann (R5,),

R, =R, =T%  —T¢  +05I0, -4 T, (2.8)

pow pv,o pov,v av

donde Fzﬂ son los simbolos de Christoffel que vienen dados por

1 174
Top = 59“ 9aw5 + gova = s (2.9)

donde la coma (,) indica la derivada parcial respecto del indice a su derecha
(= %) y utilizamos el convenio de suma de Einstein.

Segin el teorema de Birkhoff, la descripciéon mas general fuera de una estrella

no rotante con simetria esférica estd dada por la solucion de Schwarzschild que

es una solucion exacta de las ecuaciones de Einstein del campo gravitatorio cuyo

elemento de linea esta caracterizado por:

ds? = —e**Mat? + 2 dr? 4 12d6? + 1% sen? Od¢? (2.10)
siendo oM
20(r) — o=2Mr) — 1 _ 227 , (2.11)
r

donde M es la masa de la fuente.
Sin embargo, dentro de una estrella se debe considerar una métrica mas general
que describa un perfil de presién y densidad estatica. La métrica independiente

del tiempo mas general para el interior estelar estd dada por:

ds® = —e*dt* + 2 dr? 4 12df* + r? sen® 0dg? (2.12)
siendo 9
(200) _ ) _ q _ 2m(r) , (2.13)
r

donde hemos usado el sistema de unidades geométrico descripto en el apéndice
[Alenel que G=1yc=1.

Si consideramos que la materia en la estrella es un fluido perfecto, el tensor
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de momento-energia viene dado por:
T#V = (E(T) + P(T))U/J,UV + P(T>g,uy 3 (2].4)

donde P, € y U, son la presion, densidad de energia y tetravelocidad respectiva-
mente.

Dada la métrica (2.12)) podemos calcular los simbolos de Christoffel, Fgﬁ, el
tensor de Ricci, R,,,, el tensor de Einstein, G, y el tensor momento-energfa, 7},,.

Los simbolos de Christoffel no nulos independientes son

=), T = o) (1= 2100) = ) g g 1

r2 —2rm(r)

I}, =csc? 0, oy =2m —1, FZ¢:—CSC29, I&z—sen@cos@,

donde las variables primadas indicas derivadas respecto de r (¢’ = 2—?). De la

ecuacion ([2.2)) las componentes no nulas del tensor de Ricci son

Ry, — 20(0) {(925”(7“) L) (1 B QmT(T)) ) (27“ - Sm(ri — rm’(T))} 7

r

r 73

RW:(1_%MM)*{wmw»—m0»@+www»}_ﬁmj_¢“y7

Rgp = csc® 0, Ryy = (2m(r) — )¢/ (r) +m/(r) + @ :

Por lo tanto el escalar de Ricci es

2m/(r)
r2

2m(r)

R=2 { + ¢ (r)(3m(r) — 2r + rm/(r)) — (1 - ) (¢"(r) + ¢’(7’)2)]
Como U, = (e=%,0,0,0) en equilibrio entonces la componente ¢t del tensor

momento-energia es
Ty = e(r)e?™ | (2.15)

Por lo tanto, la componente tt del tensor de Einstein es

2m/ (r)e?*(r)

_ 2¢(r / . 2
> = 8me(r)e®  —  m/(r) = dmrle(r) . (2.16)

Gtt =

r

La componente rr del tensor momento-energia es

T, = (1 - Qm—(”) B P(r) . (2.17)

r
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Por lo tanto, la componente rr del tensor de Einstein es

Gro =2 (1) = ) = 218)

m(r) + 4xr3P(r)
r(r —2m(r))

Para utilizar la aproximacion relativista de Cowling es necesario tener calculada

- ) -

(2.19)

la funcién ¢(r) de manera correctaf} Por tiltimo, utilizamos la ley de conservacion
del tensor momento-energia 7). La derivada covariante representada con el sim-
bolo V son funciones de las derivadas parciales pero de manera independiente de
las coordenadas. De este modo, la invarianza del tensor momento-energia implica
que V, 7" = T#H" = 0, y calculando la componente r obtenemos una ecuacion

diferencial para la presion

aTT’lI

0=V, T" =
ox”

+ T, 4 TTY,

aTrr T T T ‘s Tr TV
=5+ T"Ty, + 17T, + T%Thy + T%T, + +17"T7%,

—  P'(r)=—(e(r) + P(r))¢'(r) . (2.20)

A partir de estos calculos deducimos que las ecuaciones de Tolman-Oppenheimer-
Volkoff (TOV) son

d”;(f) = drre(r) (2.21)
dP(r) r . m(r) + 4xr3 P(r)

La ecuacion describe la ley de continuidad de la masa y la ecuacion [2.22
representa el equilibrio hidrostatico entre la atraccion gravitatoria y la presion de

la materia. Junto con la EdE y las condiciones de contorno

P(R) =0, (2.23)
m(O) =0, (2.24)
2Esto quiere decir que cumpla la condicién de borde en 7 = R de modo que ¢(R) =1 — %
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nos permiten resolver el sistema de ecuaciones diferenciales acopladas y obtener,
para una dada densidad de energia central, la estructura de la estrella y, por lo
tanto, relaciones tales como Masa-Radio. Es importante volver a remarcar que el
sistema de ecuaciones diferenciales acopladas solo puede resolverse si se conoce

la relacion entre la presion y la densidad de energia, P(e€), es decir, la EdE.

2.2.1. Deformabilidad de marea

Por otro lado, también se estudi6 otro parametro interesante en EHs denomi-
nado deformabilidad de marea, A. La deformabilidad de marea describe cuanto
puede deformarse una cuerpo por fuerzas de marea producidas por un campo gra-
vitatorio externo. Esta magnitud determina, en gran medida, la senal de la OG
antes de la colision, en el proceso de fusion de dos ENs. Por eso resulta de especial
importancia en la astronomia de OG de ENs. A primer orden, A es proporcional
al nimero de Love adimensional, ko, asociado con la perturbacién cuadrupolar
=2

A= §k2R5 : (2.25)

La deformabilidad de marea adimensional, A se define como
A=)\/M, (2.26)

donde R y M son el radio y la masa de la estrella. El nimero ks puede ser
expresado en términos de la compacticidad (5 = M/R) y una cantidad y, que se

define como y = y(r)|,—r, por medio de la relacion

b= 21— 2072 4 250y — 1) — 4] x (2806 3y + 33(5y - 9+

+ 48313 — 11y + B(3y — 2) + 2B8%(1 + )] + 3(1 — 28)*[2 — y+ (2.27)
+28(y— 1) In(1 —2p)}7" .

La funcion y(r) es solucion de la ecuacion diferencial de primer orden
ry' (r) +y(r)? + y(r)e D1+ Amr’[P(r) — e(r)] +17°Q(r) = 0, (2.28)

donde Q(r) esta dado por

e(r r e )\
Q) = 1m0 [se) 9ty + LLERO] o8 (D) o)

Cuando existen transiciones de fase de primer orden dentro de las estrellas, es

decir, EdEs discontinuas en r = r;, tenemos que pegar adecuadamente la solucion
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y(r) en r} y r; . La condicién de borde adicional viene dada por

Amrile(ry) — e(r)]
m(re) '

y(r) =ylry) — (2.30)

Para configuraciones esféricamente simétricas, eligiendo la EAE, P(e), y el
valor de la presion central, P, se puede obtener ko, y la deformabilidad de
marea resolviendo, simultaneamente, la ecuacion y las TOV.

Los resultados obtenidos podran ser comparados con aquellos provenientes de
analizar la senial del evento GW170817 que han puesto fuertes restricciones en la
deformabilidad de marea adimensional, A, para una EN de 1,4Mq , A;4 < 800
(Abbott y et al., [2017a; |Annala et al., 2018 Most et al., 2018; Raithel et al.,
2018)).

2.2.2. Criterio de estabilidad

Para estudiar la estabilidad de las ENs debemos analizar la respuesta de las
mismas a las perturbaciones radiales. Las oscilaciones radiales preservan la sime-
tria esférica de la estrella, mientras que las oscilaciones no radiales deforman la
estrella alejandola de la simetria esférica y emitiendo asi OG (Chandrasekhar,
1964)).

Para obtener el limite de estabilidad, se perturba la solucién de la estrella
en el equilibrio estelar. Para eso, la componente radial de la tetra-velocidad del
fluido debe ser no nula. Ademés A, ¢, P y € son perturbadas por lo que, a primer

orden

A(r,t) = Ao(r) + SA(r, 1) (2.31)
o(r,t) = do(r) +69(r, 1) , (2.32)
P(r,t) = Py(r) + 6P(r,t) (2.33)
e(r,t) = eo(r) + de(r,t) , (2.34)

donde el subindice 0 refiere al parametro no perturbado y Ao, ¢o, Py y € son
calculados a partir de las ecuaciones TOV. Se calculan las componentes del ten-
sor momento-energia y al reemplazar en la ecuacién de Einstein se obtienen las
expresiones para todas las perturbaciones excepto para dP. El calculo de esta
tltima en funcién del vector desplazamiento Lagrangiano se obtiene utilizando la
conservacion del nimero bariénico. Supongamos, ahora, que todas las perturba-

ciones dependen de t de la forma €' donde w es una frecuencia caracteristica a
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determinar. Luego de operar algebraicamante se llega a la ecuacion de pulsacion

4 dP, d Py d
2 o~ ( p _ A0, —(ot200)/2 8| (Mot+300)/2010 &2 —go/2
we (Po + €0)€ . drg e = [e > dr(r e 5)}
87G 1 [(dP)\?
Py(P, — — 2.35

cuyas soluciones deber satisfacer las condiciones de borde

Er=0)=0, (2.36)
SP(r=R)=0. (2.37)

La idea es hallar los valores de w? para los cuales la ecuacion tenga solucion

no trivial. Esto es un problema de autovalores de Sturm-Liouville en el cual:

Todas las frecuencias (wp, wy, ws,...) son reales.

Los autovalores forman una secuencia infinita y discreta wi < w} < w3 < ...

wy es la frecuencia del modo fundamental.

wi, Wa,... son las frecuencias del primer sobretono, segundo sobretono,....

2

- es negativo entonces la frecuencia es imaginaria

Si alguno de los autovalores w

ellt v por lo

y cualquier perturbacion a la estrella crece exponencialmente con
tanto, es inestable. En cambio, si todos los autovalores son positivos, la frecuencia
es real y frente a una perturbacion la estrella oscila con e™! y dicha estrella es
estable. Notar que si la frecuencia del modo fundamental es positivo w2 > 0, y
por lo tanto estable, entonces todos los modos son estables.

Las estrellas modeladas como fluido perfecto pueden pasar de la estabilidad
a la inestabilidad con respecto a cualquier modo radial de oscilacién solo cuando
OM (€.)/O¢. = 0. Se puede demostrar que cuando w2 > 0 = dM (e.)/de. > 0.

Sin embargo, existe un método para determinar el nimero de modos inestables

analizando la forma de las curvas M (R) (Harrison et al. 1965).

» A cada punto critico en la curva M (R), uno y solo un modo radial cambia

su estabilidad, ya sea de estable a inestable o viceversa.

= No hay cambios de estabilidad asociados a pulsaciones radiales en otros

puntos de la curva M(R).

» Un modo se vuelve inestable si y solo si la curva M(R) gira en sentido

antihorario en un punto critico.
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Figura 2.7: Grafico M (R) de analisis de estabilidad de modos. Las lineas solidas
refieren a ramas estables mientras que las lineas punteadas refieren a ramas ines-
tables. Una rama estable corresponde a las enanas blancas, otra a las ENs y otra
a una tercera familia de objetos compactos todavia en discusion. En cada punto
critico se estabiliza un modo si la curva gira en sentido antihorario y se estabiliza
si gira en sentido horario. El 0, 1 y 2 son el modo fundamental, primer modo y
segundo modo excitado respectivamente. Cuando son blanco son estables y cuan-
do son rojos son inestables. Imagen extraida y traducida de las notas del curso
de posgrado “Astrofisica de Estrella de Neutrones” dictado por el Dr. Germéan
Lugones.

» Un modo se vuelve estable si y solo si la curva M (R) gira en sentido horario

en un punto critico.

Esto puede observarse en la figura [2.7] donde existen tres ramas estables, una
correspondiente a las enanas blancas, otra correspondiente a las ENs y podria
existir una tercera familia de objetos compactos de la que aun no hay certeza de
su existencia. En este caso haremos un analisis correspondiente a la rama de las
ENs aunque es analogo para las otras dos ramas. Dejamos que los segmentos de
menor densidad sean estables para todos los modos radiales. En el punto critico
C, el modo fundamental se vuelve inestable ya que la curva M (R) gira en sentido
antihorario y entonces las estrellas en esa rama se vuelven inestables. Si la curva
M (R) sigue hacia el punto critico H, la curva M(R) gira en sentido antihorario
y, no solo el modo fundamental no recupera la estabilidad, sino que ademas se
vuelve inestable el primer sobretono. Luego, en el punto critico I, el segundo
sobretono se inestabiliza. Por el contrario, si la curva M (R) sigue hacia el punto
critico D, como la curva gira en sentido horario, el modo fundamental recupera

la estabilidad y la estrella vuelve a ser estable.
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Capitulo 3

Ondas gravitacionales y

Oscilaciones no radiales

3.1. Ondas gravitacionales

La teoria de la relatividad general de Einstein es una teoria de campos en la
que el espacio-tiempo determina el movimiento de la materia/energia; y la ma-
teria/energia determina la curvatura del espacio-tiempo. Para definir distancias
dentro del espacio-tiempo se utilizan tensores métricos que varian dependiendo de
la curvatura del mismo. La métrica de Minkowski representa un espacio-tiempo

con curvatura nula y puede expresarse matricialmente como

100 0
- 100
e = 010

00 1

En este caso, el tensor de curvatura de Riemann del espacio-tiempo de Minkowski
es idénticamente nulo, razon por la cual se dice que el espacio-tiempo es plano. Asi,
el resto de tensores (ecuacion y escalares de curvatura (ecuacion[2.7) resultan
nulos, siendo también nulo el tensor de Einstein que es igual al tensor momento-
energia (ecuacion . Por tanto, el espacio-tiempo de Minkowski representa un
universo vacio.

En presencia de un campo gravitatorio, pero en el limite de campo débil, la
métrica puede ser expresada como una descomposiciéon en una métrica de fondo

plana (Minkowski) y una pequena perturbacion (Carroll, 2019)

G = N + Iy , |huw| < 1. (3.1)
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Con esta métrica dada, al resolver las ecuaciones de campo de Einstein descriptas

en la seccion 2.2

1
G,uzz = R;w - iRguV = 87TT,LLI/ ) (32>

se encuentra que las soluciones en el vacio son ondas gravitatorias (OG) que se
interpretan como ondas que viajan a través de la curvatura del espacio-tiempo a
la velocidad de la luz y cuya amplitud decae con la distancia, volviéndose muy
débiles a medida que atraviesan el Universo. Por ejemplo, la fusion de dos ENs o
agujeros negros, generan cambios en la curvatura del espacio-tiempo por lo que
son una de las posibles fuentes de OG, las cuales se llevan la energia de estos
sistemas. Al observar OG directamente se puede obtener informacion relacionada
con parametros del objeto emisor, tales como su masa y radio, entre otros. Esto
ofrece oportunidades con un gran potencial para determinar restricciones en la

EdE en el interior de este tipo de objetos compactos.

3.1.1. Fuentes de emision de OG

Una gran variedad de objetos y eventos astronémicos producen OG. Depen-
deré de la precision del equipo para poder detectarlas. Algunas de las fuentes de

emision de OG son (Schutz, 1996)):

La fusion de objetos compactos:
e EN - EN.
e EN - agujero negro.

® agujero negro - agujero negro.

EN aislada pulsantes.

La explosion de una supernova y colapso gravitacional.

Cuerpos masivos no homogéneos rotando a gran velocidad.

Radiacion gravitacional remanente del Big Bang.

Enanas blancas aisladas pulsantes (Garcia-Berro et al., [2006)).

Actualmente solo se ha logrado detectar de modo directo aquellas emitidas como
consecuencia de sucesos que disipan una cantidad muy elevada de energia. Por
esto, solo se ha podido detectar radiaciéon gravitacional que sea producto de la
fusion de ENs y agujeros negros.

La primera observacion directa de OG se logro el 14 de septiembre de 2015

por el detector de OG LIGO. Tras un analisis minucioso de los resultados, se
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anuncio el descubrimiento al publico el 11 de febrero de 2016, cien anos después
de que Einstein predijera la existencia de las OG (Abbott y et al., [2016]). La
deteccion de OG constituye una nueva e importante validacion de la teoria de la
relatividad general. Sin embargo, la primera evidencia observacional indirecta de
su existencia se obtuvo en 1974, a partir de observaciones del pulsar binario de
Hulse-Taylor (Hulse y Taylor, [1975), cuya orbita evoluciona exactamente como
se esperaria si emitiera OG (Taylor et al., [1979)).

No solo se detectaron OG provenientes de la fusion de agujeros negros, sino
que ademas el 17 de agosto de 2017 se detectd la primer senal de OG proveniente
de la fusion de dos ENs. Este evento denominado GW170817 fue observado por los
detectores LIGO y Virgo (Abbott y et al., [2017b). Al ocurrir la colision, se emitio
un destello de luz en forma de rayos gama que se detecto6 en la Tierra ~ 2 segundos
después de la deteccion de las OG (Abbott y et all [2017a). Esto sirvié para
restringir la diferencia entre la velocidad de la luz en el vacio, ¢, y la velocidad de la
gravedad, c¢,, una diferencia determinada entre —3x107'* < (1—¢,/c) < 7x 1071
(Abbott y R. Abbott et al. [2017). Es la primera vez que se ha visto un evento
cosmico tanto en OG como electromagnéticas, marcando el inicio de la astronomia
multimensajera con ondas de gravedad.

Una posible fuente de OG que hemos nombrado son las ENs aisladas, que se
ven perturbadas por innumerables factores y por este motivo comienzan a oscilar.
En este trabajo, nos enfocamos en EHs no rotantes, con doble transicion de fase
y estudiamos los modos de oscilacion no radiales bajo la aproximacion relativista
de Cowling.

Si bien las frecuencias de oscilacion halladas se encuentran dentro de la region
de la sensibilidad de LIGO (de ~ 10Hz a ~ 1000Hz), las mismas no pueden
detectarse actualmente debido a que la intensidad de la onda es mas baja que la
que se puede detectar. Teniendo en cuenta el contexto astrofisico, por ejemplo, un
evento tipico de supernova de colapso del niicleo libera alrededor de 10% erg. Para
el detector de ondas gravitaciones LIGO, la energia minima necesaria para que
las ondas gravitacionales provenientes de oscilaciones no radiales de ENs puedan
ser detectadas es, para el modo g, del 90 % del total de la energia liberada en
un evento de supernova. Sin embargo, cuando el telescopio Einstein se ponga en
funcionamiento, al tener mayor sensibilidad, la energia minima necesaria para
detectarlo sera del 10 % del total de la energia, por lo que esta situacion resulta
mucho mas alentadora. Si bien no se conoce qué porcentaje de la energia disipada
en OG se canaliza en cada modo, se espera que con la proxima generacion de
detectores de ondas gravitacionales se puedan observar y, de este modo, obtener

restricciones a la EdE que describe el interior de una estrella compacta.
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Sistema cerrado
(estrella)

§Acoplamiento

/“\/\
Onda externa
(onda gravitacional)

Figura 3.1: Representacion del acoplamiento de una estrella relativista con las
OG. La cuerda de longitud finta representa una estrella, el resorte representa
el acoplamiento y la cuerda de longitud infinita representa las oscilaciones del
espacio-tiempo. Imagen basada en la presentada en Schutz| (2008)).

3.2. Oscilaciones no radiales

Las oscilaciones no radiales de estrellas no rotantes emiten OG siempre y
cuando tengan momentos cuadrupolares gravitacionales no nulos, es decir cuando
la perturbacion asociada con [ > 2 (siendo [ el indice del arménico esférico en los
que se descompone a la perturbacion) no sea nula. El caso [ = 2 se corresponde con
modos cuadrupolares. En general, la emision mas fuerte se da con [ = 2, por lo que
concentraremos nuestra atencion a este caso. En este contexto, no solo la estrella
“vibra”, sino que también lo hace el espacio-tiempo por lo que se puede pensar que
existen dos sistemas dinamicos acoplados. Por esto, las frecuencias propias de los
modos habituales (modos de fluido) son modificadas frente a aquellas en las que
no se da este acoplamiento a OG. Y este acoplamiento incluso crea nuevas familias
de modos (modos w). Para entender el efecto principal de este acoplamiento y
el motivo por el cual las frecuencias de los modos de oscilacién son frecuencias
complejas, es tutil considerar un sistema con una dinamica simple como el que se
ilustra en la figura (3.1, que comparte algunas de las propiedades centrales de una
EN emitiendo OG.

Este analogo mecanico consiste en dos cuerdas, una de longitud finita (la es-
trella) y el otra de longitud semi-infinita (el espacio-tiempo externo). Estos estan
unidos por un resorte, cuya rigidez representa cuéan relativista es el sistema: cuan-
to mas fuerte es el resorte, mas eficaz es la transmision de la perturbaciéon de la
cuerda finita a la cuerda infinita). Para describir emision de OG, debe imponer-
se, en la cuerda semi-infinita la condicion de borde de onda saliente, como dicha
condicién no es simétrica en el tiempo se obtiene que sus autovalores no pueden

ser reales. Para este sistema mecanico existen un conjunto de frecuencias que no
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excitan la onda semi-infinita dado que poseen un nodo en el punto donde esta
el acoplamiento. Si se consideran los demés casos, existe una familia cuya parte
imaginaria decrece si lo hace la constante del resorte y otra -que da origen a
modos completamente nuevos llamados modos w o espaciotemporales- donde el
comportamiento de la parte imaginaria es el contrario. En ausencia del acopla-
miento, la cuerda finita tiene los modos habituales, y si el acoplamiento es débil,
el sistema gana una clase de modos completamente nueva (modos w). Estos mo-
dos, tanto los de fluido como los w, se denominan ‘Quasinormal modes’ (QNMs)
y son modos de disipacién de energia. Describen perturbaciones de un campo
que decae con el tiempo y las frecuencias propias de estos modos son cantidades
complejas cuya parte real, w, corresponde a la frecuencia de oscilacion y la parte
imaginaria, 7, a la tasa de amortiguacion.

Los modos de fluido (f,p,g, etc.) (Kokkotas y Schmidt, [1999), estéan relacio-
nados principalmente con perturbaciones en el fluido y los modos w o espacio-
temporales (w, wil, etc.) (Kokkotas y Schutz, 1992), son oscilaciones de la mé-
trica del espacio-tiempo. Es importante mencionar que en los modos espacio-
temporales las perturbaciones al fluido son pequenas y viceversa.

Los modos de fluido méas importantes relacionados con la emisién de ondas
gravitacionales son los modos de presion (p), el modo fundamental (f) y los
modos de gravedad (g¢). Los modos p tienen mayores frecuencias que los modos g,
y sus familias son separadas por el modo f. Ademas, existe s6lo un modo f para
cada indice [ del armoénico esférico, mientras que existen infinitos modos p y ¢
(Kokkotas y Schmidt}, [1999)). Es importante mencionar que la frecuencia del modo
g puede ser real, imaginaria o cero, dependiendo de la estabilidad convectiva del
modelo estelar utilizado (Miniutti et al. [2003). Analizando el cuadrado de la

frecuencia de Brunt-Vaisala se pueden distinguir diferentes regimenes.

1 "1 1 /
N2 = e /P (— - —) , con = wg/ (3.3)
2 pP\Y pp

donde v es el indice adiabatico y 7y es indice de equilibro. Un valor de N real,
imaginario o cero corresponde a estabilidad convectiva, inestabilidad e inesta-
bilidad marginal, respectivamente. Si la estrella es isoentropica y quimicamente
homogénea, v = v y entonces N2 = 0, por lo que la frecuencia del modo g es
cero. Por eso, en el caso de temperatura cero y potencial quimico homogéneo,
como es el caso de la EN, N es cero en todos lados excepto cuando la densidad
cambia abruptamente en r = r;. En ese punto, el indice adiabatico v se vuelve
finito, y el indice de equilibrio 7y se hace cero, N es diferente de cero y el modo
g aparece. Por esta razon, en estrellas frias y sin rotacion, la apariciéon del modo

g es un indicador inequivoco de la existencia de una transicion de fase abrupta
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en el interior de la EN, ya que dichos modos resultan completamente inhibidos si
en la EdE no hay discontinuidades (Finn), 1987). En este sentido, si bien existen
otros efectos que excitan diferentes familias de modos g, debemos remarcar que
los mismos podrian diferenciarse observacionalmente de aquellos producidos por
discontinuidades en la EAE. Ver, por ejemplo, Miniutti et al. (2003) y [Lugones
(2016)) donde se analizan los modos g generados al considerar efectos como la su-
perfluidez, la rotacion y la existencia de campos magnéticos intensos en el interior
de la EN.

Para poder estudiar los modos de oscilaciéon de un cuerpo esféricamente simé-
trico en reposo necesitamos introducir perturbaciones a la métrica y al fluido. Se
utiliza la misma idea que en la ecuaciéon pero sin considerar el espacio-tiempo
plano sino que ahora consideramos el espacio-tiempo en presencia de una estrella.

La métrica perturbada estara dada por
Gw =99 +hw . |hu| <1, (3.4)

donde g,(f;:) es la métrica de fondo correspondiente a la métrica de Schwarzschild
descripta en la secciéon y hu es la perturbacion. Sus expresiones matriciales

vienen dadas por

22 (r
B — 0 e2A(r) 0 .
v 0 0 2 0
0 0 0 72sen?d
Hye2¢) H, 0 0
H, Hoe2X) 0
h v — Ym €7 3
" 0 0 K 0 in (8, 9)
0 0 0 7r2Ksen26

donde Hy, Hy, Hy y K son funciones de t y de r y Y}, son los armoénicos
esféricos. Las ecuaciones diferenciales que describen el comportamiento de dichas

funciones pueden escribirse como
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Hi=—r""[l+1+42Me*r " +4nr?eN(P — )| Hy +r'e? [HO +K
167+ P)V(r)] .

1 1
K' =r'Hy + §l(l + 1) H, — l(l + 1)t — §¢'} K — 8n(e + P)eM*r'W(r

1
W' =—(1+1Dr*W(r)+re? [V_IP_IB_WZX — I+ D)r2V(r)+ §Ho + K

1
2

)

|

1 1 1
X' =—Ir ' X + (e +p)e¢/2{— (7“_1 - §gb') Hy+ 3 {ere_‘b + §l(l + 1)7"_1] H,

1
+-(2¢ =) K - 5[([ +1)¢'r 2V — 7! |:47T(€ + P)eM? 4 2o

N —

1
~ 52 (772 | W}
donde v es el indice adiabético y donde W(r) y V(r) son funciones de r que

caracterizan la perturbacion al fluido (para més detalles, ver Detweiler y Lind-

blom), [1985). La perturbacion al fluido esté descripta por el vector desplazamiento

Lagrangiano:
£ = e OWEYin0,0)
- 7’26 r)Yim\U, )
1 0
0
1 0
¢ _ _ _-

donde £7, €% y £2 son las componentes del vector desplazamiento (Thorne y Cam-
polattaro, (1967)).

3.2.1. Aproximacién Relativista de Cowling

Para estudiar los modos no radiales de oscilacion del fluido en el interior de las
EHs se puede utilizar la aproximacion relativista de Cowling (ver, por ejemplo,
Finn, 1988]). Con esta aproximacion, que desprecia las perturbaciones al espacio-
tiempo de fondo, se obtienen valores para las frecuencias de oscilaciéon que difieren
en menos de un 20 % de los valores obtenidos utilizando las ecuaciones linealiza-
das de la relatividad general (ver |Vasquez Flores y Lugones (2014); Chirenti et al.
(2015); Ranea-Sandoval et al.| (2018), y referencias alli mencionadas). Analizan-
do, en particular, los errores obtenidos para el modo fundamental, f , |Chirenti
et al.| (2015)) muestran que los mismos se reducen a medida que aumenta la com-
pacticidad de la EN. Ademas, si nos concentramos en los errores relacionados a
los modos g, o de gravedad, dichas diferencias son menores al 5% (Sotani et al.,

2002)). Por lo tanto, para los modos g, los resultados obtenidos, en el marco de la
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aproximacion relativista de Cowling, son cualitativa y cuantitativamente buenos,
mientras que en el caso del modo fundamental, los resultados son, tinicamente
cualitativamente buenos.

En los casos donde las perturbaciones a la métrica son despreciables, el con-
junto de ecuaciones diferenciales que son necesarias para resolver el estudio de los
modos de oscilacion se simplifica enormemente. Es importante remarcar que en
la aproximacion relativista de Cowling las ondas gravitacionales no son emitidas
porque las perturbaciones a la métrica de fondo no son tenidas en cuenta. Con
esta aproximacion, los modos puramente gravitacionales (modos w) no pueden
ser estudiados y solo los modos del fluido pueden ser analizados. En la figura
B.1] la aproximacion de Cowling implicaria ausencia del resorte, es decir que no
hay acoplamiento con las OG. Por lo tanto, al no tener disipaciéon de energia por
emision de OG, es decir que no hay perturbaciones de un campo que decae con
el tiempo, no se pueden estudiar los QNMs sino que nuestro analisis se restringe
a estudiar las oscilaciones estelares en las que se analizan los modos normales de
oscilacion.

Bajo esta aproximacion, las ecuaciones necesarias para encontrar las frecuen-
cias surgen de considerar la ley de conservacion del tensor momento-energia,
V., T, =T}, =0, con lo que se obtiene (Sotani et al., 2011):

dW (r) de | 5 5 A(r dé(r)

= s WPV () £ = W ()|~ 4+ DEIV(E) L (36)
WU _ @0y ) - Loow) (3.7)

donde w es la frecuencia de oscilacion.
Para resolver este sistema de dos ecuaciones diferenciales ordinarias acopladas,
con una métrica de fondo fija, debemos imponer condiciones de borde en dos

puntos dentro de la estrella:

» En el origen (r ~ 0), el comportamiento de las soluciones es de la forma
W(r)~ At V() ~ =0t (3.8)

donde A es una constante arbitraria.

= En la superficie estelar se requiere que la perturbaciéon Lagrangiana a la

presion se anule

AP(R) =0 (3.9)
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Con esto se llega a la siguiente ecuacion (Sotani et al., [2011))
_ 1
WM 2B Y (R 4 EW(R) =0. (3.10)

en la que el valor de w? que satisfaga la ecuacion es la raiz. Esta expresion puede
ser generalizada al caso en el que la EdE tenga una discontinuidad en r = ry,
donde el subindice t refiere al radio de transicion. Para eso se debe considerar
la condicién de pegado adicional en la superficie de discontinuidad, que son las
condiciones de continuidad para W y AP. Estas condiciones de pegado pueden
reescribirse en términos de las variables W y V' del siguiente modo (Sotani et al.|
2011

W,o=W_, (3.11)

e?® e+ P _
V, = el A x (€+ " P[w%feA e VAR 1 ¢’W+]) : (3.12)

donde el subindice — (+) corresponde a las cantidades antes (después) de la

transicion de fase. Notar que cuando no hay discontinuidad en la funcion V(r),

resulta continua y V, =V_.

3.3. Astrosismologia de Estrellas de Neutrones

El proposito central detras de la rama de investigacion denominada astrosis-
mologia de estrellas de neutrones es lograr parametrizar la frecuencia (w) y tiempo
de amortiguacion (7) de los modos de oscilacion en funciéon de cantidades macros-
copicas de la EN (por ejemplo, masa o radio). Mas aun, buscar combinaciones de
dichas cantidades que hagan que dichas parametrizaciones resulten “universales”.
Es decir, independientes de la EAE utilizada para describir la materia dentro del
objeto compacto. De esta forma, busca lograr restringir la parametrizacién de la
frecuencia y el tiempo de amortiguacion a una banda muy angosta para todas las
EdE que se propongan, como se ilustra en las figuras v [3.3

Esta rama de estudio vio sus inicios hace més de dos décadas. Andersson y
Kokkotas (1998) centraron su atenciéon en el modo f. El motivo central es que
dicho modo es uno de los més facilmente excitables en los procesos de formacion
de una PEN en un evento supernova de colapso.

Si pudiésemos detectar la frecuencia y el tiempo de amortiguaciéon del modo
f de una EN, el ajuste de banda angosta en ambas figuras nos permitiria inferir

la masa, M, y el radio, R, de la estrella con un error del 10 % o menor (Chirenti
et al), 2015)[]

I Ademas, existe una propuesta de ajuste que involucra al momento de inercia, I, con el que
podremos restringir el radio con error de £1 km. Se espera poder medir el momento de inercia
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Figura 3.2: Grafico de la frecuencia en funcién de cantidades macroscopicas. La
parametrizacion utilizada restringe a todas las curvas, cada una representada
por una EdE diferente, a una banda angosta. Se dice que la parametrizacion es
universal ya que es independiente de la EdE. Imagen adaptada de |Chirenti et al.
(2015)).
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Figura 3.3: Grafico del tiempo de amortiguacion en funciéon de cantidades ma-
croscopicas. La parametrizacion utilizada restringe a todas las curvas, cada una
representada por una EdE diferente, a una banda angosta. Se dice que la para-
metrizacion es universal ya que es independiente de la EdE. Imagen adaptada de
Chirenti et al.| (2015)).
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Masa (M)

Radio (km)

Figura 3.4: Grafico M(R) de numerosas EdEs listadas a la derecha. Las pro-
puestas de EdEs abarcan la gran parte del grafico por lo que se vuelve de gran
utilidad hallar parametrizaciones universales independientes de las mismas. Ima-
gen extraida y traducida de |Ozel y Freire| (]2016[).

La importancia de la astrosismologia de estrellas de neutrones radica en que
estimando la masa y el radio de la estrella a través de la deteccion del modo de
oscilacion podemos determinar con suficiente precision cual es la correspondiente
EdE. Como la principal incerteza es la EdE y existen una gran variedad propues-
tas hasta el dia de hoy, algunas de las cuales se muestran en la figura (3.4} estas
mediciones son de gran importancia para poder entender el comportamiento de

la materia en condiciones extremas.

para PSR J0737-3039A en el sistema de ptlsar doble dentro de los proximos cinco afios (Raithel

et all EOLG).
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Resultados

Para llevar a cabo lo desarrollado anteriormente, primero se construyeron una
cantidad considerable de EdEs hibridas. Luego se resolvieron las ecuaciones TOV.
Como resultado de la integracion se obtienen, en un archivo de salida, los valores
de la masa M expresada en My, radio R expresado en km, el namero de Love
adimensional ks y la deformabilidad de marea adimensional A. Luego, se gra-
ficaron estos parametros utilizando el software Gnuplot. Después se analizaron
los gréaficos M(R) y M(e.) y se seleccionaron aquellas EdEs hibridas que repre-
sentaran cualitativamente el comportamiento del total de las EdEs calculadas.
Para estos casos seleccionados se determinaron la frecuencia de oscilacion tanto
del modo f como del modo g bajo la aproximaiéon de Cowling. Por tltimo, se
realizaron gréficos de las frecuencias como funciéon de la masa total de la estrella,
w(M), que fueron analizados y comparados entre si y con resultados previos de
otros trabajos. Con estos resultados podremos ver qué efectos genera considerar

la segunda transicion de fase sobre las frecuencias de oscilacion de los modos f y

g.

4.1. Ecuaciones de Estado

Para la construccion de las EdEs con doble transicion de fase como la que se
muestra en la ecuacion [2.9] se realizo un c6digo en el que se ingresan 6 pardmetros
(P, Py, Aey, Aeg, 1y S2) y con los cuales se construye la EdE hibrida. Dichos
parametros se hicieron variar sobre una lista de valores presentada en el cuadro
.1l La eleccion de estos valores se realizo de tal forma de abarcar un amplio

rango de posibilidades y a su vez se analizaron dos casos diferentes:

» Caso 1: Se toma de referencia el trabajo de Alford y Sedrakian (2017) y se

amplia el rango de pardmetros utilizado en dicho trabajo.

= Caso 2: Se toman valores para los parametros comparables con los que se
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Figura 4.1: Gréfico de la presion, P, en funciéon de la densidad de energia, €, donde
se encuentran todas las EdEs hibridas construidas para ambos Casos.

obtienen de EdEs no paramétricas realistas (Ranea-Sandoval et al. 2019;
Mariani et al., [2019).

Este conjunto de parametros permite comparar nuestros resultados con el tra-
bajo previamente citado, sin embargo los valores que adopta para las velocidades

del sonido al cuadrado, s; y s, no resultan razonables si se los compara con

los que arrojan los resultados de EdE no paramétricas realistas (Ranea-Sandovall

et al., 2019; Mariani et al., 2019)). Se realizaron todas las combinaciones posibles

Parametro Alford Caso 1 Caso 2
P MeV/m®] ~ 106 38, 50, 75, 100, 125 50, 100, 150, 250
Py[MeV/fm3]  ~ 194 150, 200, 250 150 200 300, 400

Aei[MeV/fm?]  ~ 280 220 280 340 200 500 1000
Aes[MeV/fm?]  ~ 28 22 30 38 22 30 38
51 0.7 0.7 0.3, 0.5
S 1.0 1.0 0.3, 0.5

Cuadro 4.1: Cuadro en la que se detallan los valores de los pardmetros de las EdEs
utilizadas en el trabajo de Alford y Sedrakian (2017)) y los utilizados en esta tesis
distinguiendo dos casos, el primero siguiendo la linea de Alford y Sedrakian| (2017))
y el segundo consideramos valores consistentes con los obtenidos con modelos
realistas.

para cada caso entre los valores de los pardmetros que se detallan en el Cuadro
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considerando las EdEs tanto GM1L como DD2 para la parte de materia ha-
droénica. Para llevar a cabo el procesamiento, organizacion y analisis de semejante
cantidad de datos y archivos se armoé un codigo en bash en el que se indica como
varfan los pardmetros. Por cada conjunto de parametros, bash ejecuta el codigo
que construye la EdE hibrida. De esta manera, se generaron una serie de EdEs
hibridas teniendo en cuenta todos las combinaciones consideradas para ambos
casos. De esta forma, se obtuvieron, aproximadamente, 1500 EdEs hibridas que

son las que se muestran en la figura [£.1]

4.2. Ecuaciones TOV

Para calcular las ecuaciones TOV se realiz6 un cédigo numérico en el se re-
suelven las ecuaciones diferenciales v [2.22] En este codigo, la EAE puede ser
ingresada en formato de aproximacion analitica o de tabla de datos y existe la
opcion de utilizar dos sistemas de unidades diferentes: MeV /fm® 0 g/cm®. En este
caso, se ingresa una tabla de entrada con los valores de presion, P, y densidad de
energia, €, obtenidos de la seccion [4.1] Luego, se comienza con una presion baja
dada en la tabla de entrada que corresponde a la presion central de la primer
estrella. Se procede a la integracion de las ecuaciones y desde el centro
hacia la superficie, hasta que se cumple la condicion [2.23] Luego, de la misma
manera, se continiia con la siguiente estrella cuya presion central serd mayor a la
anterior. Y asi sucesivamente hasta la tdltima estrella cuya presion central es la
mayor en la EdE ingresada. De esta manera, al final del proceso, se obtiene toda
la familia de modelos estelares para una EdE particular.

Dicha integracion se realiza utilizando método de Runge-Kutta-Fehlberg. Co-
mo resultado se obtiene, en un archivo de salida, los valores de la masa, M, y el
radio, R. Luego, se realiza el mismo procedimiento para los distintos valores de
presion ingresados, y asi se obtienen masas y radios de cierta cantidad de estrellas.
En este mismo codigo, también se calculan el nimero de Love adimensinal, ks, y
la deformabilidad de marea adimensional, A. Para eso, se resuelven las ecuaciones
TOV sumando una nueva ecuacion diferencial a resolver, la ecuacion [2.28| con la
condicion inicial y(0) = 2. De esta forma se calcula y(r)|,—g, luego ks (ecuacion
y con esto se obtiene A (ecuacion . Estos resultados, son impresos en el
archivo de salida junto con la masa y el radio. Para llevarlo a cabo con 1500 EAE
hibridas, el c6digo en bash mencionado anteriormente, ejecuta, posteriormente a
la construccion de las EdEs, el codigo que resuelve las TOV. A su vez, clasifica
los resultados en distintas carpetas segtin si cumplen la restriccion de M > 2M,,
y, si es asi, segun si tienen ramas estables o inestables luego de las transiciones

de fase.
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Figura 4.2: Grafico M (R) para el caso 1 con EdEs hadronicas GMILy DD2 junto
con 4 observaciones donde las regiones en color corresponden a las restricciones
impuestas por el evento GW170817 y las barras horizontales corresponden a las
restricciones impuestas por J0740 + 6620, J0348 + 0432 y J1614 — 2230. Cada
curva representa una familia de modelos estelares para una EdE particular.

En este contexto, se resolvieron las ecuaciones TOV para cada conjunto de
parametros. Con estos resultados se realizaron dos tipos de gréaficos. Uno que
relaciona la masa, M, con el radio, R, junto con observaciones recientes y otro
que relaciona la masa, M, con la densidad central de energia, €.. A su vez, se
distinguen, de acuerdo al caso que corresponda, el conjunto de parametros, ya
sea el caso 1 (“Alford”) correspondiente a la figura [£.2] de acuerdo con el con-
junto de parametros utilizado en |Alford y Sedrakian| (2017), y caso 2 (“realista”)
correspondiente a la figura [£.3] de acuerdo a las EdEs que se desarrollaron pre-
viamente en el Grupo de Gravitacion, Astrofisica y Cosmologia (Ranea-Sandoval
et al., 2019; Mariani et al., [2019).

Como se muestra ambas figuras, todas las EdEs construidas cumplen con las
restricciones en la masa y el radio del evento GW170817 que se representa con
regiones de colores en el grafico. Sin embargo, hay un porcentaje de ellas que no
alcanza las 2M,, por lo tanto, no cumplen con las restricciones de J0740 + 6620,
J0348+0432 y J1614—2230. Todas la curvas presentan ramas estables e inestables
y en algunas de ellas se encuentran estrellas mellizas, no asi trillizas como las
obtenidas en Alford y Sedrakian (2017).

Por otro lado, las figuras[4.4] y muestran las relaciones entre la masa, M,y

la densidad central de energia, €., para ambos casos. En estas figuras se pueden
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Figura 4.3: Grafico M(R) para el caso 2 con EdEs hadrénicas GM1L y DD2
junto con 4 observaciones donde las regiones en color corresponden al evento
GW170817. Cada curva representa una familia de modelos estelares para una
EdE particular.
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Figura 4.4: Grafico M(e.) para el caso 1 con EdEs hadronicas GMIL y DD2.
Cada curva representa una familia de modelos estelares para una EdE particular.
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Figura 4.5: Grafico M(e.) para el caso 2 con EdEs hadronicas GMIL y DDZ2.
Cada curva representa una familia de modelos estelares para una EdE particular.

distinguir déonde ocurren las transiciones de fase. La primera corresponde a las
lineas horizontales de igual masa y menor densidad de energia central. A medida
que aumenta la densidad de energia central, la estrella se vera cada vez mas
comprimida hasta que ocurre la segunda transicion de fase. En esta, los saltos
en la densidad central de energia son mas pequenos que la primera. Notemos
que las estrellas que se ubican antes de la primer transicion de fase son estrellas
puramente hadronicas. Aquellas ubicadas entre la primera y segunda transicion
de fase son EHs con una transicion de fase. Aquellas ubicadas luego de que ocurra
la segunda transiciéon de fase son EHs con dos transiciones de fase en su interior.

Con el criterio de estabilidad descripto en la seccion 2.2.2] se puede ver que
todas las estrellas hadronicas son estables mientras las EHs ya sea con una o dos
transiciones de fase varian su estabilidad dependiendo de la EdE hibrida conside-
rada. A grandes rasgos vemos que la cantidad de EHs estables es notablemente

mayor para el caso 1 que para el caso 2.

4.2.1. Seleccion de parametros

Como proximo paso se seleccionaron un conjunto de EdEs hibridas que re-
presentan toda la muestra, es decir, tomando todas las variantes posibles. De

esta forma se eligieron EdEs hibridas cuya masa maxima supere las 2M, con

40



CAPITULO 4. RESULTADOS

configuraciones mellizas o trillizas, si existen, y que tengan ramas conectadas y
desconectadas de la primera y segunda transiciéon de fase con las dos EdEs ha-
droénicas consideradas. La clasificacion del tipo de estrella a partir del codigo en
bash, facilité notablemente la tarea de seleccion, que fue realizada manualmente.
De este modo, nos quedamos con 9 de las 1500 EdEs hibridas construidas ini-
cialmente con las cuales vamos a realizar el calculo de los modo de oscilacion f
y g. En el cuadro se detallan los parametros de las EdEs hibridas elegidas y

sus respectivas referencias, que serén utilizadas en los graficos posteriores. En la

EdE EdE hadroénica P1 P2 A61 Aeg S1 S92

1 DD2 38 150 280 22 0.7 1.0
2 DD2 50 150 220 38 0.7 1.0
3 DD2 100 200 200 22 0.5 0.5
4 DD2 125 150 220 38 0.7 1.0
) DD2 125 250 340 38 0.7 1.0
6 DD2 250 400 200 30 0.3 0.3
7 GMI1L 300 400 200 38 0.5 0.5
8 GMI1L 38 150 220 22 0.7 1.0
9 GMI1L 38 150 280 22 0.7 1.0

Cuadro 4.2: Cuadro en la que se detallan los valores de los parametros de las EdEs
seleccionadas junto con la EdE hadrénica correspondiente y el valor de referencia
asociado en los graficos.

figura se pueden ver las EdEs hibridas elegidas representadas con distintos
colores y con su respectiva referencia a la derecha.

En lo que sigue, se muestran los graficos M(R) en la figura [4.7], junto con las
restricciones impuestas por las observaciones actuales, y M(e.) en la figura
para el conjunto EdEs hibridas seleccionadas. En ellos, cada color representa una
EdE hibrida distinta, las lineas punteadas corresponde a ramas inestables y las
lineas s6lidas corresponden a ramas estables. Notar que para las EdEs 1, 4 y 8
existen estrellas con configuraciones gemelas. En la figura se muestra los per-
files de densidad y presion de los tipos de estrellas analizadas, obtenidos a partir
del codigo que resuelve las TOV. En ella, se ve que en estrellas completamente
hadrénica, tanto la presion como la densidad de energia en el interior son menores
que en EHs. A medida que la estrella sea més compacta, la presion en el interior
aumenta y la densidad de energia, ademéas de aumentar, tiene una discontinuidad
debido a la apariciéon de la transicion de fase.

Ademés, se realizaron gréaficos de la deformabilidad de marea para este con-
junto de EdEs hibridas en particular. En la figura se encuentra graficada
la deformabilidad de marea adimensinal, A (ec. , en funcién de la masa de
la estrella, M, junto con la cota observacional obtenida a partir del analisis de

los datos de GW170817 indicada con una flecha. Las lineas solidas indican ramas
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Figura 4.6: Grafico de las EdEs hibridas elegidas para el calculo de las frecuencias
de los modos normales de oscilacion f y g. Cada color representa una EdE hibrida
cuya referencia se encuentra en el cuadro |Z:Z|
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Figura 4.7: Grafico M (R) para las EdEs seleccionadas de ambos casos junto con
las observaciones, donde las regiones en colores corresponde al evento GW170817.
Las lineas solidas corresponden a ramas estables, mientras que las lineas pun-
teadas corresponden a ramas inestables. Cada color representa una EdE cuya
referencia se encuentra en el cuadro .
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Figura 4.8: Grafico M (e.) para las EdEs seleccionadas de ambos casos. Las lineas
solidas corresponden a ramas estables, mientras que las lineas punteadas corres-
ponden a ramas inestables. Cada color representa una EdE cuya referencia se
encuentra en el cuadro .
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Figura 4.9: En lineas continuas, perfiles de densidad de energia, €(r), para estrellas
construidas con EdEs continua (verde), con una discontinuidad (celeste) y con
dos (naranja). Con los mismos colores, pero presentados utilizando linea y punto,
los perfiles de presion, P(r), continuos en todos los casos.
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Figura 4.10: Grafico A(M) para las EdEs hibridas elegidas. Cada curva de color
tiene asociada una EdE cuyas referencias se encuentran en el cuadro .1} Las
lineas solidas refieren a ramas estables y las lineas punteadas a ramas inestables.
A su vez, se graficaron con otro formato las EdEs hadronicas GM1L y DD2. La
flecha representa la cota observacional de A; 4 < 800. En este caso, todas la EdEs
hibridas consideradas cumplen la cota.

estables y las lineas punteadas ramas inestables.

En la figura se muestra el mismo grafico pero sobre un rango més pe-
queno en el que se pueden observar con mayor claridad los efectos de la segunda
transicion de fase. Notar que las EHs muestran -para una dada masa- valores més

pequenos de A que las estrellas hadronicas.

4.3. Modos de oscilacion [y g

Para calcular los modos normales de oscilacion f y ¢ para una EH en la que
existen dos transiciones de fases se adapté un codigo desarrollado por el Grupo de
Gravitacion, Astrofisica y Cosmologia de la Facultad de Ciencias Astrondmicas
y Geofisicas, UNLP. Dicho codigo, en el que se resuelven las dos ecuaciones dife-
renciales v 3.7, consideraba una transicion de fase por lo que se adapto para
el caso de dos transiciones de fase. Para empezar se lee una tabla de entrada con
cuatro variables: radio, r, presion, P(r), densidad de energia, €(r), y masa, M (r),
luego se calculan las siguientes cantidades que seran necesarias en el desarrollo

del codigo,
Ao dp de
Y Y d’r’ ) dp 7

donde las primeras dos se calculan segin las ecuaciones [2.13] Junto con las condi-

(4.1)

ciones de borde|3.8] se comienza el célculo para obtener la frecuencia de la primer
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estrella de la tabla utilizando un método de shooting para lo que se propone una
frecuencia inicial, w?. Para eso se utiliza una subrutina que integra las ecuacio-
nes v 3.7, empleando el método Runge-Kutta-Felbehrg con las condiciones de
pegado y (si las hay) para calcular W y V respectivamente y, luego,
se calculan las condiciones de borde [3.10] para la frecuencia inicial. Después se
calcula una nueva frecuencia mas proxima a la raiz para lo cual, en principio, se
utiliza un método iterativo tipo Newton-Raphson que se va acercando a la raiz
de la condicion de borde [3.10]y, en caso que que la condiciéon de borde cambie de
signo, se utiliza el método iterativo Ridders, considerando una cierta tolerancia.
Una vez obtenida la frecuencia para una estrella, comienza la bisqueda de la
frecuencia de la préoxima estrella de modo que la frecuencia inicial sea levemente
menor que la anterior para evitar que se calcule otro modo que no sea el que
estamos estudiando y con esta nueva frecuencia se vuelve a calcular W y V' y
la nueva condicion de borde. Luego comienza la busqueda a de la solucién hasta

que,

. |condicion de borde|
2 <10 72 <

1077, (4.2)

donde w? es la frecuencia calculada, w? | es la frecuencia previa, ‘condicion de
borde’ corresponde la la ecuacion |3.10| y R es el radio total de la estrella. Una
vez que se cumplen estas condiciones, obtenemos para la estrella de masa M; la
frecuencia de un dado modo. Se realiza el mismo procedimiento para el resto de
las estrellas teniendo en cuanta que la frecuencia inicial utilizada para obtener
los modos de oscilacion f y g depende de cada estrella.

Con esto, se obtuvieron, para cada EdE hibrida seleccionada, las frecuencias
de los modos f y ¢ tanto para el caso de estrellas sin transicion de fase, con una
transicion de fase y con dos transiciones de fase. En las figuras N se
muestran los resultados obtenidos. Los colores indican la EdE utilizada segtn el
cuadro [£.2] Con lineas y puntos se representan las frecuencias del modo f, con
linea continua se representan las frecuencias del modo ¢ y con linea punteada se
representan las frecuencias de modo gs. Los circulos y tridngulos sobre las lineas
corresponden a estrellas con una y dos transiciones de fase abruptas en el nicleo
respectivamente. Mientras que la ausencia de simbolos sobre la linea corresponde
a estrellas puramente hadrénicas, ya sea DD2 o GM1L. Las estrellas de menor
masa no tienen transicion de fase en su interior y por lo tanto solo hay modo
f cuya frecuencia es la correspondiente al de una estrella hadrénica. A medida
que aumenta la masa comienzan a aparecer estrellas con una transicion de fase
en su interior lo que provoca que aparezca el modo ¢ asociado con la apariciéon

de una discontinuidad en la densidad de energia (debido a la transicion de fase)
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Figura 4.11: Frecuencia de los modos f, g y g2 como funciéon la masa estelar para
las EdEs hibridas 1, 2, 3, y 4. Con linea punteada presentamos el nuevo modo
g2, con linea continua el modo ¢ y con linea y punto la frecuencia del modo f.
Los circulos (triangulos) sobre las lineas son utilizados para indicar estrellas con
una (dos) transicion(es) de fase(s) abrupta(s) en el nicleo. Para mas detalles ver

tabla .

dentro de la estrella. Luego a masas més altas encontramos estrellas con doble
transicion de fase en las que la frecuencia tanto del modo f como del modo g dan
un salto a frecuencias mas elevadas aunque luego, en algunos casos, disminuyen.
Ademas aparece un nuevo modo g, al que denominamos modo g, con frecuencias
menores que las del modo g. No todas las EdEs hibridas a las que se les calculo
las frecuencias de oscilacion tienen EHs estables ya sea con una o dos transiciones
de fase. Por ejemplo, las EdEs 5, 6 y 9 no tienen EHs con doble transicion de fase
estable. Es mas, la EAE 5 solo tiene estrellas hadronicas estables.

A diferencia del analisis realizado para el modo ¢ con una transicion de fase,
se obtuvo, por primera vez, que para todos los caso en que las estrellas hibridas
estables tengan dos transiciones de fase se obtuvieron dos modos g. Uno asocia-
do al de una transicion de fase (modo g) y uno nuevo que surge de considerar
la segunda transicion (modo go). Ademas, el modo g, aparece con frecuencias
significativamente mas bajas respecto del modo ¢ asociado a una transicién de
fase.

Ademas, se observa que hay un rango de frecuencias en los que se encuentra

cada modo. Las frecuencias calculadas para los modos f, g y g2 se ubican dentro
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Figura 4.12: Frecuencia de los modos f, g y g como funcién la masa estelar
para las EdEs hibridas 7, 8 y 9 con EdE hadrénica GMI1L. Con linea punteada
presentamos el nuevo modo ¢o, con linea continua el modo g y con linea y punto
la frecuencia del modo f. Los circulos (tridngulos) sobre las lineas son utilizados
para indicar estrellas con una (dos) transicion(es) de fase(s) abrupta(s) en el
nucleo.

de un rango entre 2 a 3,5 kHz, 1 a 2 kHz y 0,2 a 0,5 kHz, respectivamente.

Para las EdEs hibridas 1, 4 y 8 con configuraciones mellizas se observa que
existe una degeneracion en la masa, es decir que existen dos EHs con la misma
masa pero distinta estructura interna. Estas diferencias en la estructura interna
hacen que la frecuencia del modo f sea diferente. En una no hay transicion de
fase mientras que en la otra existe una transicion de fase. Parte de la region
continua se solapa con la region discontinua. Aquella de radio menor tiene una
transicion de fase en su interior mientras que aquella con radio mayor no presenta
transiciones de fase.

Por otra parte, segtn el trabajo de Ranea-Sandoval et al.| (2018)) podria existir
una relacion entre la frecuencia del modo ¢ con el primer salto en la densidad de
energia y la densidad a la que ocurre la primer transicion de fase. A los datos
ya calculados se sumaron los nuevos puntos obtenidos en esta tesis, tanto para el
modo g como para el modo gs ya que el mecanismo de excitaciéon es el mismo, y

€

se reajusto la curva al grafico de Log(w) en funcion de QL como se muestra en
rans

la figura [4.13] El ajuste se realizo con la siguiente funcion,
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Figura 4.13: Gréficos Log(w) en funcién de o—— para el modo g y ¢g». Los puntos
en color gris y el respectivo ajuste representado con la curva de trazos negra
corresponden a los resultados presentados en el trabajo de |Ranea-Sandoval et al.
(2018). En colores, se agregaron los puntos obtenidos de en este trabajo y la linea
de trazos en color rojo es el nuevo ajuste, el cual incluye tanto los puntos negros
como los coloreados. Los circulos corresponden a los modos g de estrella con
una discontinuidad y los tridngulos corresponden a los modos g y go de estrellas
con doble discontinuidad. Los datos agrupados en la esquina inferior izquierda
corresponden a las frecuencias del modo g¢s.

Notar que la EdE 5 no se encuentra en este grafico ya que no tiene EHs
estables. El hecho de que se obtenga un ajuste tan bueno usando una funciéon
simple es un resultado interesante. La amplia gama de EdEs hibridas utilizadas
sugiere que la relacion obtenida es de naturaleza universal.
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A A
w( 6):aLog( 6>+b, (4.3)
€trans €trans

donde los valores de los parametros a y b obtenidos luego del ajuste realizado

con Gnuplot son

a = 0,51257 +0,02306 (4,499 %) (4.4)
b= 0,29288 4+ 0,01758 (6,003 %) (4.5)

Siguiendo el criterio utilizado en las figuras anteriores, con circulos de colores
representamos las frecuencias del modo g para estrellas con una discontinuidad
en el interior, y con tridangulos de colores representamos las frecuencias de los
modos g y g correspondiente a estrellas con dos discontinuidades. Cada color hace
referencia a una EdE diferente especificada en la tabla[£.2] Con los nuevos datos
representados con colores se obtiene que sigue existiendo una fuerte correlacion
entre la frecuencia de los modos g y ¢o con el valor de Qfﬁ. Esto fortalece la idea
de que las frecuencias de oscilacion de los modos g y go tienen una fuerte relacion
con el salto en la densidad de energia y la densidad a la que ocurre la transicion
de fase. Este resultado coincide con el caso Newtoniano, donde el cuadrado de la
frecuencia de Brunt Viisldla depende directamente de la diferencia en la densidad
(McDermott, 1990). Esta relacion podria resultar ttil para obtener informacion
vinculada con la EdE a partir de la mediciéon de dicho modo y tratar de vincularlo
con la astrosismologia de modo f que permite obtener masa y radio a partir de

WwyT.
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Capitulo 5
Conclusiones y trabajo a futuro

El objetivo central de este trabajo fue analizar el efecto que genera la existencia
de una segunda transicion de fase en el interior de una EH sobre los modos
normales de oscilacion f y g bajo la aproximacion relativista de Cowling. A modo
de resumen, se construyé una gran variedad de EdE hibridas cuyos parametros
se hicieron variar siguiendo dos casos. En el primero (“Alford”) se amplia el rango
de valores utilizados en el trabajo de Alford y Sedrakian (2017). Sin embargo, en
el trabajo mencionado anteriormente los valores utilizados para las velocidades
del sonido al cuadrado, s; y s2, no son razonables si se los compara con los
que arrojan los resultados de EdE no paramétricas realistas (ver, por ejemplo,
Ranea-Sandoval et al., 2019; |Mariani et al., 2019, y referencias alli mencionads).
Por esto, en el segundo caso (“Realista”), se toman distintos valores que son
comparables con dichos resultados. De este procesos se obtuvo un conjunto de
1500 EdEs hibridas construidas considerando todas las combinaciones posibles
entre los parametros del cuadro [4.1] Luego, se resolvieron las ecuaciones TOV
para todas las EdEs hibridas y se obtuvieron parametros de las estrellas tales
como la masa, M, el radio, R, el numero de Love, ks y la deformabilidad de
marea, A. Con estos resultados, se realizaron graficos M(R) y M(e.) a partir
de los cuales se seleccionaron un conjunto de 9 EdEs cualitativamente distintas.
Para este conjunto reducido de EdEs hibridas se realizaron gréaficos A(M) y se

calcularon las frecuencias de los modos normales de oscilacion f y g con los que
Aeq

se hicieron graficos de w en funcion de M y Log(w) como funciéon de o=

Con los resultados obtenidos de este trabajo concluimos que con el amplio ran-
go de parametros usados, al resolver la ecuaciones TOV, no conseguimos obtener
configuraciones trillizas de estrellas como obtuvieron |Alford y Sedrakian| (2017)).
Sin embargo, si fue posible obtener configuraciones gemelas tanto de estrellas
hadrénicas e hibridas con una transicion de fase como de estrellas hadronicas e
hibridas con dos transiciones de fase. Podemos pensar que la apariciéon de configu-

raciones trillizas obtenidas por Alford y Sedrakian (2017) ocurre para elecciones
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muy particulares de los parametros de las EdEs mientras que la existencia de
configuraciones gemelas no se da como consecuencia de un ajuste fino de los pa-
rametros sino que es un resultado general de considerar EdEs con transiciones de
fase abruptas.

Dado que los valores que adopta |Alford y Sedrakian (2017) para las veloci-
dades del sonido al cuadrado, s; y s9, no resultan razonables, se decidié hacer
una distincién en dos casos. Esto permite comparar nuestros resultados con el
trabajo mencionado anteriormente. En el caso 1, las curvas correspondientes a
EHs contienen ramas estables considerablemente mas extendidas que para el ca-
so 2 donde, en lineas generales, luego de la transicion de fase, las estrellas se
desestabilizan y luego se vuelve mas dificil recuperar la estabilidad. En resumen,
si bien la propuesta de |Alford y Sedrakian (2017)) resulta poco realista, favorece
la existencia de estrellas hibridas estables respecto al caso 2.

Por otro lado, todas la EdEs construidas satisfacen la restricciéon del evento
GW170817. Sin embargo, las restricciones impuestas por J0740 + 6620, J0348 +
0432 y J1614 — 2230 son méss dificiles de alcanzar en ambos casos. Por lo tanto,
aquellas EdEs que no cumplan las restricciones impuestas se descartan ya que no
describen la materia en el interior de una EH.

Los resultados obtenidos de calcular la deformabilidad de marea adimensional
A, cumplen la cota proveniente de analizar la sefial del evento GW170817 que han
puesto fuertes restricciones para una EN de 1,4M, Ay 4 < 800. (Abbott y et al.|
2017a; |/Annala et al., 2018; Most et al., 2018; Raithel et al., [2018). Por lo que,
las EdEs a partir de las cuales se calcularon estos resultados, son validas ya que
satisfacen todas las restricciones impuestas hasta el momento.

Ademas, a partir del calculo de las frecuencias de los modos normales de os-
cilacion, se observa que el hecho de introducir una segunda transicion de fase
abrupta en una EH implica la aparicion de un nuevo modo g, al que denomina-
mos modo ¢s, el cual no habia sido calculado previamente. Dicho modo aparece
con frecuencias considerablemente mas bajas que los ya conocidos modos g. Por
esto, es interesante analizar este efecto ya que con los nuevos detectores de OG
podremos obtener informacién del nuevo modo, y por lo tanto inferir propiedades
de la materia en el interior de estos objetos. Sin embargo, en el rango de fre-
cuencias en los que aparece el modo g, por discontinuidades en la EdE, existen
modos ¢ vinculados con otros efectos mencionados anteriormente en la secciéon
(Ranea-Sandoval et al., [2018).

Asi mismo, también se observé que en algunos casos la frecuencia del modo f
de una estrella puramente hadrénica y la frecuencia del modo g para una estrella
con doble transicion de fase son muy similares. Por lo que se vuelve complejo el

anélisis de las frecuencias ya que sus rangos de valores se superponen y no seria

ol



CAPITULO 5. CONCLUSIONES

tan simple determinarse si dicha frecuencia corresponde a una estrella hadronica
o a una EH con doble transicion de fase.

En este contexto, se pone de manifiesto la importancia de la astronomia mul-
timensajera con OG. No resulta suficiente ser capaces de realizar una deteccion de
un modo de oscilaciéon proveniente de un objeto compacto, sino que sera necesario
contar con informacién proveniente de observaciones electromagnéticas para tener
caracterizado al objeto emisor. De esta forma, se puede aspirar a poder discernir
entre diferentes modos de oscilaciéon cuyas frecuencias sean coincidentes.

Es importante remarcar que la deteccion de OG vinculadas con un modo de
oscilacién con una frecuencia en el rango de 1 — 1,5 kHz tendria grandes im-
plicaciones astrofisicas. Serfa no solo una prueba de la existencia de materia de
quarks en el interior de una estrella compacta, sino que indicaria que la transicion
de fase hadrén-quarks seria abrupta, imponiendo restricciones al valor de la ten-
sion superficial hadron-quark. Reforzando, de esta forma, una de las conclusiones
obtenidas por Ranea-Sandoval et al.| (2018).

La relacion presentada en la figura [4.13, es interesante de estudiar ya que se
obtiene un ajuste muy bueno con una funciéon simple. Esto refuerza la idea de que
la frecuencia de los modos g y g9 estan relacionadas con los saltos en la densidad
de energia para las estrellas con transiciones de fase en su interior. Dicha relacion
podria usarse para comprender mejor el comportamiento de la materia dentro de
los objetos compactos. Con la deteccion del modo g, podria ser posible inferir la
existencia de una transicion de fase abrupta dentro de la estrella. Esta informacion
se usaria para restringir los EdEs hibridas. Por lo tanto, al lograr parametrizar
la frecuencia de los modos g y ¢g» de modo que la relacién sea universal, podemos
comenzar a investigar y analizar lo que denominamos astrosismologia del modo g

Como trabajo a futuro, se propone realizar el calculo de las frecuencias de
los modos de oscilacién sin utilizar la aproximacion relativista de Cowling y de
esta forma comparar con los resultados obtenidos de esta tesis. Por otro lado,
se propone construir EHs utilizando otras EdEs hadrénicas que estén vigentes
actualmente.

Otro aspecto que puede ser abordado en el futuro es un analisis méas detallado
sobre el criterio de estabilidad de los modelos estelares. Mas alla del criterio de
estabilidad tradicional desarrollado en la seccion [2.2.2] en el trabajo de Pereira
et al. (2018) se muestra que, en los casos donde existen transiciones de fase abrup-
tas, la estabilidad de los modelos estelares depende fuertemente de los tiempos
caracteristicos asociados a la transicion de fase hadréon-quark. Al igual que con el
valor de la tension superficial en la interfase hadron-quark, en la actualidad no
se conoce con certeza el valor de este tiempo caracteristico. Por lo tanto, en estos

escenarios el criterio de estabilidad ain no estd completamente determinado y
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resultaria de interés aplicar este analisis sobre las EdEs con transiciones de fase
secuenciales.

Por tltimo, se propone realizar célculos del momento de inercia de los modelos
estelares (Lourenco et al 2019). De esta forma podriamos analizar la validez de

las relaciones del momento de inercia con el nimero de Love, I — Love.
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Apéndice A
Sistema de unidades geométricas

El sistema de unidades geométricas es un sistema de unidades naturales en el
que las unidades fisicas basicas se eligen de modo que la velocidad de la luz en el

vacio, ¢, y la constante gravitacional, G, se establezcan iguales a la unidad.

Este sistema es ttil en fisica, especialmente en las teorias de la relatividad es-
pecial y general. Muchas ecuaciones en la fisica relativista aparecen mas simple
cuando se expresa en unidades geométricas, ya que de esta forma G y ¢ des-
aparecen. Por esta razon, muchos libros y articulos sobre fisica relativista usan
unidades geométricas. En unidades geométricas, cada intervalo de tiempo se in-
terpreta como la distancia recorrida por la luz durante ese intervalo de tiempo
dado. Es decir, un segundo se interpreta como un segundo de luz, por lo que
el tiempo tiene las unidades geométricas de longitud. Esto es consistente con la
nociéon de que, de acuerdo con la relatividad especial, el tiempo y la distancia

estan en pie de igualdad. La energia y el momento se interpretan como compo-

Cantidad Dimensiones en el SI Dimensiéon en UG  Factor multiplicativo

t 7] L] c
R 2] L] 1
M [M] (L] Gc™2

€ [ML7'T72] [L72] Gc™

P [MLT2] (L] Gt

Cuadro A.1: Cuadro de conversion a unidades geométricas. En la primer columna
se detallan las cantidades fisicas. En la segunda columna se presentan las unidades
de cada una en el Sistema Internacional (SI) de unidades. En la tercer columna
se indican las unidades geométricas (UG) de cada cantidad fisica. Y, en la tltima
columna se muestra el factor de conversion de del SI a UG.
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nentes del tetra-momento, y la masa es la magnitud de este vector, por lo que
en unidades geométricas todos deben tener la dimension de longitud. Podemos
convertir una masa expresada en kilogramos a la masa equivalente expresada en
metros multiplicando por el factor de conversion G/c?.

En el cuadro se encuentran las cantidades fisicas, utilizadas en este tra-
bajo, en unidades correspondientes al Sistema Internacional (SI), en unidades

geométricas (UG) y su correspondiente factor de conversion.
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