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Resumen

Las estrellas de neutrones (ENs) son uno de los objetos astrofisicos més extremos, tanto
desde un punto relativista como cuantico, dado que alcanzan densidades que no se pueden en-
contrar en otros lugares del universo. Esta propiedad las convierte en laboratorios naturales,
en donde se pueden poner a prueba diversos modelos y teorias. Por un lado, el estado de la
materia densa, y su consiguiente ecuacién de estado (EdE), es uno de los mayores interrogan-
tes que plantean y que se pueden estudiar en estos objetos. Ademés, desde hace una década,
a partir de las detecciones de los pulsares J1614-2230 y J0348+0432 -las cuales impusieron
una fuerte restriccién para la masa maxima de las ENs, My« = 2 Mg- v con el inicio de
la astronomia multimensajera de ondas gravitacionales, a partir de la deteccién del evento
GW170817 y su contraparte electromagnética, ha comenzado una etapa de investigacién de
precision para las ENs. En esta linea se inscribe la deteccion del pulsar PSR J07404-6620, la
cual ocurrié durante la redaccién de esta tesis. Esta ultima observaciéon impone la cota en la
masa maxima mas fuerte de la actualidad, Mpyax = 2.05 Mg .

En este contexto se plantea esta Tesis de Doctorado, cuyo objetivo general es aportar una
mejor comprensién de la estructura, estabilidad y composicién interna de las ENs aisladas.
En particular, se busca estudiar estos objetos, con una perspectiva tedrica, considerando la
hipétesis de que en sus niicleos ocurra una transicién de fase de materia hadrénica a materia
de quarks, dando lugar a estrellas hibridas (EHs). Dicha hipétesis se ve justificada por el hecho
de que estos objetos compactos alcanzan, en sus nicleos, densidades que superan varias veces
la densidad de los ntcleos atémicos.

Para ello, realizamos, en primer lugar, un desarrollo microscépico, utilizando modelos
efectivos de la fisica nuclear y subnuclear para construir la EAE hibrida, la cual incluye las
contribuciones de las fases de hadrones y de quarks. Ademads, consideramos que la transicién
de fase hadron-quark resulta una transicién abrupta, con una interfase discontinua. En el
caso de la materia de quarks, utilizamos un modelo efectivo de la Cromodinamica Cuanti-
ca, denominado Método de Campo Correlacionador. Para la materia hadrénica, utilizamos
diferentes versiones de la aproximacién de Campo Medio Relativista.

Una vez construida la EdE, mediante las ecuaciones de equilibrio hidrostatico relativis-
tas de Tolman-Oppenheimer-Volkoff, obtenemos las soluciones que nos permiten estudiar la
estructura macroscopica de las EHs. Ademads, estudiamos la estabilidad dindmica para las
configuraciones obtenidas, considerando diversos criterios de estabilidad, para analizar qué
tipo de soluciones estaticas pueden tener implicancias astrofisicas. En particular, analizamos
la estabilidad dependiendo del tipo de transicion de fase en el interior de estos objetos, rapida
o lenta.

En el marco de la hipétesis de la transicién hadrén-quark y trabajando segiin la metodolo-
gia enunciada, estudiamos dos escenarios diferentes de interés astrofisico. Primero, abordamos
la etapa de proto-EN, en la cual se modela la EN durante los primeros minutos inmediatamen-
te posteriores a su formacién, luego de la explosion de supernova de la estrella progenitora. En
esta etapa, se deben considerar los efectos de las altas temperaturas, las cuales pueden llegar
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0. Resumen

hasta 10'2 Kelvin, y la presencia de neutrinos atrapados en su interior. En el segundo escena-
rio, incluyendo la presencia del campo magnético, se estudia el problema de las magnetares,
ENs con campos magnéticos superficiales de hasta 10 Gauss. En este escenario, ademas
de la contribucién puramente magnética, se debe considerar la cuantizaciéon de Landau para
las particulas con carga eléctrica no nula. Ambos escenarios, ademés, deberian presentar una
evolucién temporal, debido al proceso de enfriamiento y desleptonizacién de la proto-estrella
o al decaimiento del campo magnético en la magnetar. Por lo tanto, estudiamos posibles
transiciones evolutivas entre configuraciones estables, a través del analisis de la relacién masa
gravitacional-masa bariénica para las diferentes familias de estrellas calculadas.

Los resultados obtenidos muestran que los modelos estudiados satisfacen las restricciones
observacionales actuales. Por otro lado, obtenemos que es posible que ocurra una transicién
de fase hadrén-quark en el nicleo de las ENs, dando lugar a EHs. Esta transicién, en el marco
de los modelos considerados, podria ocurrir tanto en el momento de formacién del objecto
compacto, como en estadios posteriores de su evolucién, como consecuencia de su enfriamien-
to o del decaimiento de su campo magnético. En este sentido, el estudio de las secuencias
evolutivas de estos objetos, a través de transiciones entre configuraciones estables, permite
analizar en qué momento ocurriria la transicion de fase y qué tipo de objetos pueden ser
el resultado final de estos procesos. Ademads, el estudio sobre la estabilidad de estos objetos
muestra que, dependiendo del criterio de estabilidad considerado, la existencia de configura-
ciones hibridas se modifica significativamente. Si se consideran transiciones de fase rapidas, la
posibilidad de existencia de EHs resulta marginal, mientras que si se consideran transiciones
de fase lentas surge una familia extendida y numerosa de objetos estables hibridos.

Dado que el debate en torno a la EdE de la materia densa es actualmente un tema vigente
y dindmico, estos resultados resultan provisorios y quedan sujetos a futuros experimentos y
observaciones. En este sentido, en el contexto de la nueva era de la astronomia multimensajera
de ondas gravitacionales y de la futura astrosismologia de ENs, esperamos que los resultados
y predicciones obtenidas en esta tesis se enmarquen dentro de esta nueva perspectiva y con-
tribuyan a profundizar el conocimiento sobre la composicién interna y el comportamiento de
las ENs.



Abstract

The neutron stars (NSs) are one of the most extreme astrophysical objects, both from a
relativistic as from a quantum point of view, since they reach density values that can not be
found elsewhere in the universe. This feature makes them natural laboratories, where various
theories and models can be tested. On one hand, the state of the dense matter, and its subse-
quent equation of state (EoS), is one of the biggest questions raised and that can be studied in
these objects. In addition, for a decade, from the detections of the J1614-2230 and J0348-0432
pulsars -which imposed a strong constraint on the maximum mass of the NSs, My.x = 2 Mo-
and with the beginning of the gravitational wave multi-messenger astronomy era, with the
detection of the GW170817 event and its electromagnetic counterpart, a precision research
stage for NSs has began. In this sense, during the writing of this thesis, it has been detected
the pulsar PSR J0740+6620. This last observation imposes the current strongest constraint
on the NS maximum mass, Mpax = 2.05 M.

In this context, this PhD Thesis is proposed, whose general objective is to contribute to
provide a better understanding of the structure, stability and internal composition of isolated
NSs. In particular, we seek to study these objects, with a theoretical perspective, considering
the hypothesis that a phase transition from hadronic to quark matter occurs in their core,
giving rise to hybrid stars (HSs). This hypothesis is justified by the fact that these compact
objects reach densities in their inner cores that exceed several times the nuclear density.

In order to accomplish this, we firstly perform a microscopic study, using effective mo-
dels of nuclear and subnuclear matter physics to build the hybrid EoS, which includes the
contributions of the hadron and quarks phases. In addition, we consider that the hadron-
quark phase transition is sharp, with a discontinuous interface. In the case of quarks, we use
a Quantum Chromodynamics effective model, called Field Correlator Method. For hadronic
matter, we use different versions of the Relativist Mean Field model.

Once the EoS is constructed, we use Tolman-Oppenheimer-Volkoff hydrostatic equilibrium
relativistic equations to obtain the configurations that allow us to study the macroscopic
structure of the HS. In addition, for the obtained configurations, we study their dynamical
stability, considering various stability criteria, to analyse what kind of static solutions may
have astrophysical implications. In particular, we analyse the stability considering if the phase
transition inside these objects is rapid or slow.

Within the hypothesis of the hadron-quark transition and working according to the stated
methodology, we study two different scenarios of astrophysical interest. First, we approach
the proto-NS stage, in which the NS is modelled during the first minutes immediately after
its formation, after the supernova explosion of the progenitor star. At this stage, the effects of
high temperatures, which can reach up to 10'? Kelvin, and the presence of trapped neutrinos
should be considered. In the second scenario,, including the presence of the magnetic field,
the problem of magnetares, NSs with surface magnetic fields up to 10'® Gauss, is studied.
In this scenario, in addition to the pure magnetic contribution, the Landau quantization
should be considered for non-zero electrically charged particles. Besides, both scenarios should
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0. Abstract

present a time evolution, due to cooling and deleptonization processes of the proto-star or the
magnetic field decay of the magnetar. Therefore, we study possible evolutionary transitions
between stable configurations, through the analysis of the gravitational mass-baryonic mass
relationship for the different families of stars calculated.

The obtained results show that the studied models satisfy the current observational cons-
traints. On the other hand, we obtain that it is possible that a hadron-quark phase transition
occurs in the core of the NSs, giving rise to HSs. This phase transition, within the framework
of the models considered, could occur both at the time of formation of the compact object or
at later stages of its evolution, as a result of its cooling or the decay of its magnetic field. In
this sense, the study of the evolutionary sequences of these objects, through transitions bet-
ween stable configurations, allow us to analyse the moment when the phase transition would
occur and the type of objects may be the final result of these processes. In addition, the study
on the stability of these objects shows that, depending on the stability criteria considered,
the existence of hybrid configurations is significantly modified. If rapid phase transitions are
considered, the possibility of the existence of HSs is marginal, while if slow phase transitions
are considered, an extended family of hybrid stable objects arises.

In the context of the new astronomy of gravitational waves and the future NS asterosis-
mology, we hope that the results and predictions obtained in this thesis will be framed under
this new perspective and contribute to continue learning about these objects.

Given that the debate around the EoE of dense matter is currently an active and dynamic
issue, these results are provisional and are subject to future experiments and observations.
In this sense, in the context of the new gravitational wave multi-messenger astronomy era
and the future NS asterosismology, we hope that the results and predictions obtained in this
thesis will be framed within this new perspective and will contribute to deep the knowledge
about the internal composition and behaviour of the NSs.
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Capitulo 1

Introduccion

Las estrellas de neutrones (ENs) se han constituido, en pocas décadas, en objeto de
estudio de particular interés desde diversas perspectivas. Sus caracteristicas extremas, tanto
desde un punto de vista relativista como cudntico, las han convertido en objetos ideales
para poner a prueba teorias y modelos en la frontera del conocimiento. Por un lado, pueden
funcionar como laboratorios astrofisicos tnicos para aprender acerca del comportamiento
de la materia densa y sus constituyentes basicos, las particulas fundamentales. Por otro,
en el marco de la nueva astronomia de ondas gravitacionales, la astrosismologia de ENs se
presenta como un campo cercano y prometedor para redescubrir estos objetos con nuevos
ojos. Ademsds, desde un punto de vista observacional, la compleja estructura que poseen y el
entorno en el cual se forman y evolucionan, produce una intrincada y profusa fenomenologia
asociada. Por lo tanto, bajo el mismo paraguas de las ENs se aglutinan una enorme variedad
de perspectivas, modelos, discrepancias y desafios que, junto con las observaciones, invitan
a pensar y a intentar comprender los procesos que ocurren en uno de los regimenes mas
extremos e intrigantes del universo.

Este trabajo de Tesis de Doctorado pretende abordar algunas de dichas cuestiones. En
particular, desde una perspectiva tedrica, se estudiarad la estructura, estabilidad y composi-
cién de las ENs. Con este objetivo, esta tesis estd organizada de la siguiente manera. En las
siguientes secciones de este capitulo, se realiza una presentacién histérica del estudio de las
ENs y una introduccion cualitativa al estado del conocimiento y desafios actuales sobre el
tema. En este contexto, se enumeran en detalle los objetivos y metodologias planteados para
esta tesis. En el capitulo 2, se introducen algunos conceptos de termodindmica y mecénica
estadistica, asi como también se presenta el marco teérico y los modelos utilizados. En el
capitulo 3, se presenta el estudio realizado durante la primer parte del doctorado, enfocado
en las proto-ENs, y los respectivos resultados obtenidos. En el capitulo 4, se presenta el tra-
bajo realizado en la segunda parte de doctorado, enfocado en las ENs magnetizadas, y los
respectivos resultados obtenidos. En el capitulo 5, se realiza un resumen del trabajo desarro-
llado en esta tesis, se discute el significado y las implicancias astrofisicas de los resultados
obtenidos y se presentan las conclusiones. Finalmente, en el apéndice A, se presentan algunos
desarrollos matematicos utiles que se utilizan a lo largo de la tesis y, en el apéndice B, se
tratan y discuten cuestiones relacionadas con sistemas de unidades electromagnéticas.

1.1. Perspectiva histérica

A diferencia de otras muchas ramas de la astronomia, que tienen raices milenarias y
alejadas de la academia, la historia del estudio de las ENs comienza dentro de un laboratorio
y en la primera mitad del siglo XX. Més especificamente, a principios de la década de 1930



1. Introduccion

ocurren tres hitos que marcan el inicio del estudio de estos objetos. El primero de ellos,
en 1931, es el trabajo On the theory of stars del fisico y matematico soviético Lev Landau
(Haar, 2013), en el cual se afirma que podrian existir objetos més compactos y densos que
las enanas blancas. Aun sin contar con mayores justificaciones fisicas, resulta premonitorio
que en este trabajo se afirme que, en el interior de este tipo de objetos, los niicleos atémicos
estarian lo suficientemente juntos para permanecer en contacto y que el interior de estas
estrellas conformaria un gigantesco nicleo atémico (ver el trabajo de Yakovlev et al. (2013)
para més detalles). Un ano después, en 1932, el descubrimiento del neutrén por el fisico inglés
James Chadwick (Chadwick, 1932), evento ya no especulativo como si lo era la publicacién de
Landau, abriria las puertas para formular teorias més precisas acerca del estado fundamental
de la materia y sus constituyentes. Finalmente, el astrénomo aleman Walter Baade junto con
el astronomo y fisico suizo Fritz Zwicky, a partir de su trabajo publicado en 1934 (Baade y
Zwicky, 1934), serian los que, por primera vez, utilicen el nombre de estrellas de neutrones 'y
realicen la primera prediccion tedrica acerca de la existencia de esta clase de objetos. En este
trabajo, se afirma que las ENs serian el resultado de las explosiones de supernova, en las que
las estrellas convencionales pasarian a un estado final consistente en un objeto con un radio
muy pequeno, conformado por neutrones densamente agrupados (ver figura 1.1). A pesar de
que las teorias y modelos actuales describen a la materia de una manera muy distinta a la que
se concebia en aquel momento, estas afirmaciones resultaron predicciones acertadas (Haensel
et al., 2006).

Luego de estos trabajos, el siguiente aporte teérico fundamental al estudio de las ENs fue
el realizado en simultdneo por el fisico matematico estadounidense Richard Tolman (Tolman,
1939) y por el fisico estadounidense Robert Oppenheimer junto con el fisico ruso-canadiense
George Volkoff (Oppenheimer y Volkoff, 1939). En ambos trabajos se calculan las ecuaciones
de equilibrio hidrostético para una estrella con simetria esférica en el marco de la Relatividad
General. Estas ecuaciones, conocidas como TOV por las iniciales de los apellidos de dichos au-
tores, son las ecuaciones basicas necesarias para construir modelos de ENs. También durante
esta década, a pesar de que ain no se incluian en los modelos muchas de las propiedades de
la interacciéon fuerte de la materia nuclear y de las particulas elementales que hoy se conocen,
diferentes ecuaciones de estado fueron desarrolladas (ver, por ejemplo, Haensel et al. (2006)
y referencias en el mismo).

Luego, hasta la década de 1960, las ENs no tuvieron demasiado protagonismo en la
comunidad astronémica debido a las dificultades para observar objetos tan poco brillantes
(Shapiro y Teukolsky, 2008), y eran caracterizadas méds como objetos tedricos hipotéticos que
como objetos reales (Haensel et al., 2006).

El panorama respecto a las ENs cambi6 con las primeras detecciones de fuentes astronémi-
cas de rayos-X a principios de la década de 1960 y, a pesar de varias propuestas y candidatos
a objetos compactos, no hubo ninguna confirmacién respecto a las ENs a través de la ob-
servacion en rayos-X. A pesar de los esfuerzos para detectarlas en dicha regién del espectro
electromagnético, la primer EN se detecté en 1967, irénica e inesperadamente, a partir de
una observaciéon en ondas de radio (Hewish et al., 1968). La astrofisica norirlandesa Jocelyn
Bell, estudiante de doctorado en aquel momento, detecté accidentalmente una fuente de radio
débil y variable con una antena que el radioastrénomo britdnico Anthony Hewish, director
de Bell en aquel momento, habia disefiado originalmente para estudiar el titileo en ondas de
radio de fuentes astronémicas por causa del viento solar. La periodicidad de la sefial llamd
la atencién de Bell y los siguientes meses continuaron estudiando la sefial (ver figura 1.2).
El pulso resulté ser extremadamente constante, con una precisién, para esa época, digna de
un reloj atémico, con un periodo de 1.337 segundos (Glendenning, 2000). Esta regularidad
gener¢ inicialmente la sospecha de que pudiera ser una senal de origen artificial, emitida por
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1.1. Perspectiva histérica
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Figura 1.1. Caricatura publicada el 19 de enero de 1934 en Los Angeles Times, donde se
presenta la prediccién teérica de las ENs. El globo de didlogo, en espanol, dice: “Avisame
cuando algo explote alla arriba. Quiero revisar esas figuras.” En el recuadro inferior se cita a
Zwicky, en espanol: “Los rayos cosmicos son causados por estrellas que explotan con la fuerza
de 100 millones de soles y luego se encogen, de 1/2 millén de millas de didmetro a pequefias
esferas de 14 millas de ancho, dice el Profesor Fritz Zwicky, fisico suizo.” Figura tomada de
Haensel et al. (2006), publicada originalmente en Los Angeles Times; The Associated Press
Copyright, 1934; todos los derechos reservados.

algin satélite artificial o, incluso, por tecnologia desarrollada por alguna forma de vida extra-
terrestre. Tal es asi que, originalmente, nombraron a la fuente como LGM, por las siglas en
inglés de pequerio hombre verde. Finalmente, se comprendié que la fuente pulsante, el puilsar,
era bien lejana al Sistema Solar y se propuso que fuera el resultado de la oscilacién de una
EN o de una enana blanca.

Para finales de 1968, méas de 100 ptulsares habian sido detectados y, si bien se descarto
la hipétesis de un objeto compacto oscilando, prevalecié la idea de que los ptulsares estaban
asociados a estos objetos, siendo ENs rotantes y magnetizadas (Gold, 1968): los polos del
campo magnético, inclinados respecto al eje de rotacion, rotan junto con la estrella y la
radiacién, colimada en la direccion de estos polos, produce el efecto de faro pulsante cuando
el haz de radio-ondas apunta, intermitentemente, en la direcciéon de la Tierra.

A partir de la década de 1970, comienza la época, podriamos llamar, moderna, en lo
que respecta a la historia del estudio de las ENs: hasta ese momento, el estudio se habia
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1. Introduccion

Figura 1.2. Jocelyn Bell al momento que detecté accidentalmente la primer sefial de un
ptlsar, con la radio-antena de fondo, en el observatorio de Cambridge (izquierda). En la
observacion original de 1967 se pueden notar los pulsos periédicos (derecha). Imagen tomada
de NANOGrav (2018).

limitado a especulaciones tedricas, pero por primera vez se podia empezar a comparar con
observaciones y verificar los resultados de los modelos tedricos. En consecuencia, a partir de
aqui se fueron construyendo progresivamente las concepciones y los modelos de ENs que llegan
hasta nuestros dias. Por lo tanto, en este punto, por una cuestién de limitaciéon de espacio
y para empezar a enfocarse propiamente en los objetivos de esta tesis, resulta conveniente
cerrar esta repaso histérico y abocarnos directamente a las ideas y debates actuales acerca
de las ENs.

Antes de esto, sin embargo, vale la pena detenerse en un punto que surge de este repaso y
que aportara claridad a lo que sigue. Como se ha explicado, el nombre estrella de neutrones
surge como resultado de una especulacion tedrica a principios de siglo pasado y se ha manteni-
do vigente hasta nuestros dias. Sin embargo, es necesario argumentar que esta denominacién
no responde mas que a motivaciones histéricas pues, como se verd en este trabajo de tesis,
la composicién en los nicleos de este tipo de objetos estd, atn hoy, en debate. Por lo tanto,
por una cuestién de convencionalismos y simpleza, en esta tesis se utilizara este término para
referirse a esta familia de objetos, pero eso no implicara valoraciéon alguna en cuanto a la
composiciéon de los objetos en cuestién. En los casos en los que se busque describir o discutir
acerca del tipo de materia que compone a estos objetos compactos, se hara explicita mencién
a ello.

1.2. Topicos de estrellas de neutrones en la actualidad
Los objetos compactos -enanas blancas, estrellas de neutrones y agujeros negros- son el
estadio final de la evolucion estelar. El tipo de evolucién que tiene una estrella aislada y, en

particular, el tipo de objeto compacto que queda como remanente, depende principalmente
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1.2. Topicos de estrellas de neutrones en la actualidad

de su masa inicial. Aquellas estrellas aisladas que comiencen con una masa inicial M < 10 M,
dependiendo también de su metalicidad inicial, terminaran sus vidas como enanas blancas
(Cérsico et al., 2019). Para estrellas con masas entre 10 Mg, < M < 12 Mg, se formard una EN.
Para estrellas cuyas masas se encuentran por encima de este valor y hasta M ~ 25 Mg, si es
que queda algtin remanente compacto luego de la explosiéon como supernova de la gigante roja,
se formara una EN o un agujero negro, dependiendo de la metalicidad y velocidad de rotacién
del objeto inicial (Athem Alsabti, 2015). Finalmente a partir del valor M > 25 M, todas
las estrellas que dejen tras su explosién como supernova un objeto remanente, formaran un
agujero negro (Camenzind, 2007). Sin embargo, los mecanismos que determinan la formacién
de uno u otro objeto no son aun del todo claros y, por lo tanto, estos valores estan en
discusién (ver, por ejemplo, los trabajos de O’Connor y Ott, 2011; Sukhbold et al., 2016). En
la figura 1.3 se resumen de manera esquemética los distintos caminos evolutivos que puede
seguir una estrella, desde que se forma hasta que muere.

Figura 1.3. Diagrama cualitativo sobre los distintos caminos posibles en la evolucién este-
lar, como funcién de la masa incial. En esta tesis, nos enfocaremos solo en uno de los posibles
destinos finales, las ENs. Imagen traducida de la original tomada de NASA Chandra (2019).

En términos generales, los objetos compactos se diferencian de las estrellas convencionales
en dos grandes aspectos: ya no tienen reacciones nucleares en su ntcleo, aunque pueden
experimentar otros procesos de cambio, como enfriamiento o movimientos sismicos, y se
caracterizan por ser extremadamente pequenios. En la figura 1.4 se puede notar la diferencia
cualitativa, tanto en tamafio como en densidad, entre los objetos compactos y el resto de los
objetos astronémicos. Ademads, en esta figura se pueden apreciar esquematicamente las tres
ramas clasicas de estabilidad estelar: las estrellas convencionales, las enanas blancas y las ENs.
Cada una de ellas difieren segtin el tipo de fuerza que predomina al momento de contrarrestar
y equilibrar la fuerza gravitatoria: las estrellas convencionales alcanzan el equilibrio a través
de la presién que proveen las reacciones termonucleares en su nicleo, en las enanas blancas
predomina la presién de los electrones degenerados y en las ENs la presiéon de los neutrones
degenerados (Weber, 1999). De cualquier manera, en lo que respecta a las ENs, esta vision
resumida y canodnica serd examinada y discutida a lo largo de esta tesis.
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Figura 1.4. Tamafio caracteristico y densidad media para diversos objetos astronémicos.
Se puede observar que, al margen de los agujeros negros que pueden tener un tamafo
arbitrario dentro de la regién gris de la figura, los objetos compactos se encuentran en la
esquina superior izquierda del diagrama: son los objetos mas pequenos y densos del universo.
Imagen traducida de la original en Shapiro y Teukolsky (2008).

Por consiguiente, nos enfocamos en las ENs. Estos objetos remanentes, que son el resultado
final del nicleo colapsado de una estrella gigante, tienen un radio del orden de los 12 km y una
masa del orden de 1.4 My (ver figura 1.5). Ademds, tienen una temperatura superficial del
orden 10% K, por lo que tienen su mayor emisién térmica en el rango de los rayos-X. Durante el
proceso de colapso de la estrella progenitora, la conservaciéon del momento angular y del flujo
magnético produce que las ENs tengan velocidades de rotacién muy altas, con periodos desde
segundos hasta milisegundos, y con campos magnéticos (CMs) extremadamente intensos,
desde 10'2 Gauss hasta 10® Gauss en su superficie (Glendenning, 2000). Justamente, estas
propiedades son las que permiten asociarlas con los pilsares. Ademds, estas caracteristicas
generan que, por fuera de los singulares agujeros negros, las ENs sean los objetos conocidos
mas densos del universo.
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1.2. Topicos de estrellas de neutrones en la actualidad

Figura 1.5. Representacion artistica a escala de una estrella de neutrones en los margenes
del Rio de La Plata. Se observa de fondo, sobre la ribera cercana, la ciudad de La Plata, la
Ciudad de Buenos Aires y Gran Buenos Aires; sobre la ribera lejana, se observa la ciudad
de Colonia del Sacramento, Uruguay. Imagen construida a partir de una fotografia tomada
de Google Earth (2019).

Es importante resaltar que, mas alla de los detalles que se puedan introducir mas adelante
acerca del comportamiento y la estructura de la materia a altas densidades, solamente to-
mando las dimensiones genéricas para una EN dadas previamente, estas estrellas tienen una
densidad promedio de p ~ 4 x 10'* g/cm?. Este valor resulta ser mayor que la densidad de
un nicleo atémico, ppue ~ 2.5 X 101 g/cm?®, conocida como densidad de saturacién nuclear.
Esta extraordinaria propiedad, que convierte a las ENs en gigantescos niicleos atémicos, plan-
tea fuertes interrogantes en torno a la composicién interna de estos objetos. Por otro lado,
el hecho de que las ENs sean objetos extremadamente compactos tiene como consecuencia
que el tratamiento mediante la teoria newtoniana no resulte valido y se deba recurrir a la
Relatividad General (Glendenning, 2000).

1.2.1. Fenomenologia observacional

Antes de entrar en los aspectos tedricos del modelo de ENs, haremos un breve repaso de los
aspectos observacionales de dichos objetos. La observacion de ENs es un area que muestra una
particular complejidad y relevancia para comprender los modelos tedricos que utilizaremos.
Asi, este repaso permitird contextualizar los objetivos y resultados de este trabajo.

En principio, todas las ENs observadas poseen alguna emisiéon en forma de pulsos debido
a que la rapidez de su rotacién produce un patrén de emisién electromagnética fuertemente
anisotrépica. Sin embargo, mas allid de este comportamiento comun, existe una gran variedad
de fenémenos de emision electromagnética asociados a las ENs que se clasifican en funcién
de la fuente de energia que actiia como motor de dichas emisiones: pulsares motorizados por
rotacion, magnetares si la fuente de energia es el CM, ENs aisladas si emiten en base a su
calor latente y ENs acretantes si la energia se libera como consecuencia la materia que acreta
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(Harding, 2013).

En el caso de los pulsares motorizados por rotacion (RPP, por las siglas en inglés de
rotation powered pulsar), desde su primer deteccién en 1967, se han descubierto més de 2000
en longitud de onda de radio. En algunos de ellos, ademas, se han detectado pulsos en rayos-X
o rayos-y. Mas de 130 han sido confirmados en rayos-X y méas de 100 en rayos-y. No todos
estos pulsares X o y tienen ademés emisién en radio, algunos de ellos son silenciosos en esta
region del espectro electromagnético. Este tipo de pulsares rotacionales se clasifican, a su vez,
en dos familias: pilsares normales, con periodos de algunos segundos, y ptulsares con periodos
de milisegundo. Se estima que en la formacién tipica de una ENs por el colapso del niicleo de
la estrella progenitora se generan los pulsares con periodos de segundos. Luego, algunos de
ellos, por acretar material, adquieren momento angular y se aceleran hasta alcanzar periodos
de milisegundos (Harding, 2013).

En el caso de magnetares, existen dos comportamientos caracteristicos diferentes, los pul-
sares andmalos de rayos-X (AXP) y los repetidores de rayos-y suaves (SGR), ambos asociados
a la presencia de CMs superficiales extremadamente grandes, Bg,p ~ 10" Gauss. Los SGR
son emisores de rayos-y en forma de rafagas irregulares de corta duracién, unos pocos segun-
dos. Los AXP emiten pulsos de rayos-X con una gran luminosidad y con periodos de varios
segundos. Al menos, 30 magnetares han sido confirmados (Olausen y Kaspi, 2014; Coti Zelati
et al., 2018).

Las ENs aisladas emiten un espectro térmico centrado en los rayos-X blandos, que puede
incluir una componente débil en el éptico o en ultravioleta. Una variedad de este tipo de
objetos son las ENs en el centro de algtin remanente de supernova, que en lugar de tener
la componente térmica tradicional, tiene un doble espectro térmico, con la presencia extra
de un foco caliente. Se estima que este espectro térmico adicional proviene de material del
remanente cayendo sobre alguna regién acotada de la superficie de la EN. No existe una
gran poblacion detectada de este tipo de objetos, aunque el conjunto de las siete magnificas
representa una muestra relevante y particularmente renombrada (Treves et al., 2001). Una
de estas magnificas, la EN aislada RX J1856.5-3754, fue la primer EN observada en la regién
del espectro visible. En la figura 1.6 puede apreciarse esta observacion, realizada en 1997 por
el telescopio espacial Hubble.

Finalmente, las ENs acretantes, como su nombre lo indica, deben su emisién al material
que cae sobre su superficie proveniente de alguna estrella companera binaria. Este material
puede venir tanto de viento estelar como del disco de material que se forma cuando la com-
paiflera supera en tamaiio su lébulo de Roche'. Esto puede dar lugar a binarias de rayos-X
de masa pequena (LMXB, por sus siglas en inglés), cuando la companera es una estrella de
secuencia principal de masa pequena, una enana blanca o una gigante roja que transfiere la
masa a través de un disco de acrecion. Cuando la estrella companera es una estrella de gran
masa tipo O o B, se clasifica como una binaria de rayos-X de gran masa (HMXB, por sus
siglas en inglés). Ademds, en ciertos casos, se puede catalogar como microquasar cuando la
emision, debido a la materia acretada del disco, ocurre en forma de llamaradas en ondas de
radio, 6ptico y X, con la presencia asociada de jets relativistas (Harding, 2013).

En resumen, las ENs se manifiestan de varias maneras. De forma inversa, se puede pensar
que varios fenémenos se aglutinan bajo un tnico modelo de ENs. En cualquier caso, pareciera
que la propiedad determinante al momento de definir la manera en que se comportard una
EN es la intensidad, estructura y evolucién de su CM (Vigano et al., 2013; Harding, 2013).
En este sentido, y por ser el efecto del CM en las ENs uno de los aspectos que nos interesa

1E] 16bulo de Roche es el volumen que encierra a una estrella en un sistema binario, dentro del cual la
materia estd ligada gravitacionalmente a dicha estrella. Si la estrella supera en tamafo su l6bulo de Roche, el
material exterior al l16bulo es atraido por la otra estrella del sistema.
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1.2. Topicos de estrellas de neutrones en la actualidad

Figura 1.6. Imagen de la EN aislada RX J1856.5-3754 en el rango éptico tomada por el
telescopio espacial Hubble. La flecha blanca indica la posiciéon de esta EN. Esta deteccién,
realizada en 1997, fue la primera que se hizo en el rango visible de una EN. Figura tomada
de Walter y Matthews (1997).

estudiar en esta tesis, es interesante conocer la manera en la que se estiman los CMs en
este tipo de objetos. En el caso de pulsares rotantes, magnetares y estrellas aisladas, el CM
se deriva de la variacién del periodo, P, suponiendo que la disminucién en la velocidad de
rotacion se debe a la radiacién dipolar. E] CM dipolar en la superficie resulta, en este caso
(Kaspi y Kramer, 2016),

Bd_

sup ~

(3Ic3PP

1/2
W) ~ 3.2x 101G (PP)1/?, (1.1)
T

donde P estd en unidades de segundos, P en unidades de seg seg™!, y donde I (= 10% g cm?)
y R (~ 105 cm) son el momento de inercia y el radio de la EN, respectivamente.

En el caso de ENs acretantes, el CM no puede ser medido a través de la variacién del
periodo, debido a que la evolucién de la velocidad de rotacién estd gobernada por torques
ejercidos por la materia acretada. Para EN acretantes de rayos-X, la emisién de ciclotrén?
permite estimar la intensidad del CM en la superficie (Harding, 2013),

) E.
B ~ | ——=] 10" G 1.2
sup (11.6keV) ’ (1.2)

donde E. es la energia de ciclotron.
Para el caso de binarias de baja masa, el radio de Alfvén, en donde la presiéon magnética
de la EN se iguala con el flujo de materia acretante, permite obtener el CM superficial (Ghosh

2La radiacién de ciclotrén se produce cuando una particula cargada eléctricamente es acelerada por la
presencia de un CM externo.
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y Lamb, 1979),

(1.3)

sup

. 1/2

M

B ~102GPey | —————
“UN109Mg yr1

donde Peq (en segundos) es el periodo de equilibrio de la EN y M es la tasa de acrecién de
materia.
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Figura 1.7. Diagrama P — P para pilsares. La nube central, en torno a P ~ 0.5 s, agrupa
los pulsares convencionales, la pequefia nube en la esquina inferior izquierda, con P ~ 3 ms,
son los pulsares de milisegundo y la nube dominada por las ENs marcadas con cruces rojas
agrupa a las magnetares. Mas alld de las especificaciones propias de la distintos tipos de
fenomenologia asociada a las ENs, se puede ver como las magnetares se diferencian del resto
de las poblaciones al mostrar CMs superficiales entre 10'* —10'® Gauss e incluso por encima
de estos valores. Figura traducida de la original en Potekhin et al. (2015).

A partir de numerosas mediciones del periodo, P, y su variaciéon temporal, P, se pueden
desplegar las observaciones sobre el plano P — P. En la figura 1.7 se puede observar una de
estas representaciones, realizada en el trabajo de Potekhin et al. (2015). Por otro lado, a
partir de la estimacién de la intensidad del CM superficial, Bgy,p, se puede construir el plano
P — Bgup; la figura 1.8 muestra una representacion de este plano extraida del trabajo de Konar
et al. (2016). Més alld de las especificidades de estas figuras que reflejan la complejidad
observacional que se aborda en los respectivos trabajos, tanto en la figura 1.7 como en la
figura 1.8 se observa cémo se distribuyen por regiones las distintas poblaciones de cada tipo
de EN. Ademads, se puede ver como las magnetares se diferencian claramente del resto de las
poblaciones, debido a sus CMs superficiales entre 104 — 10'® Gauss, e incluso con campos
por encima de estos valores.

Por otro lado, como se especifica en la figura 1.7 mediante lineas punteadas de edad
caracteristica constante, 7., se puede establecer una clasificacién de las ENs por edades,
considerando el enfriamiento, el decaimiento del CM y la disminucién de la velocidad de
rotacién. En este contexto, las ENs comenzarian con grandes velocidades de rotacién y grandes
CMs. Asi, dependiendo del proceso de formacién, las ENs podrian comenzar su vida como
una magnetar o como un radio-ptlsar (Kaspi y Kramer, 2016). En cualquier caso, luego de
miles de afios, el CM decae y su periodo de rotacién aumenta. A partir de cierto momento,
el campo y la velocidad de rotacion son lo suficientemente pequenos como para que el efecto
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Figura 1.8. Diagrama P — B para pulsares. Al igual que en la figura 1.7 se observan las tres
grandes familias: los ptlsares convencionales en la nube central, los pulsares de milisegundo
en la esquina inferior izquierda y las magnetares en la parte superior. En este diagrama se
representan, ademds, las binarias X de gran masa (HMXB) que aparecen del centro hacia la
derecha, con periodos mayores que ~ 1 segundo. Més alla de las especificaciones propias de
la distintos tipos de fenomenologia asociada a las ENs, se puede ver como las magnetares
se diferencian claramente del resto de las poblaciones al mostrar CMs superficiales entre
10" - 10" Gauss, e incluso por encima de estos valores. Figura tomada de Konar et al.
(2016).

pulsar de las ENs desaparezca. FEsa region en la figura 1.7, ubicada en el extremo inferior
derecho, es lo que se conoce como cementerio de los pulsares, region en la que perderiamos
la capacidad de detectarlos (Lorimer y Kramer, 2004). Eventualmente, esta region serd el
destino de las magnetares y los radio-pulsares aislados. Sin embargo, si la EN se encuentra en
un sistema binario acretando masa de una estrella companera, la historia evolutiva puede ser
distinta. En este caso, ENs que se encuentran en el cementerio podrian aumentar su momento
angular como consecuencia de la acrecion de material, acelerarse y convertirse en pulsares
de milisegundo (Kaspi y Kramer, 2016); esta poblacién, la de la esquina inferior izquierda
en la figura 1.7, estd compuesta por ENs muy viejas, con CMs superficiales muy pequefios,
Bgyp ~ 10® Gauss, pero con enormes velocidad de rotacién, P ~ 3 ms.

1.2.2. Caracterizacién de estructura y composicion

Tal como se detall6 al comienzo de esta seccidn, se estima que la densidad que puede
alcanzar la materia en el interior de las ENs es varias veces la densidad del ntcleo atémico.
Esta caracteristica genera especulaciones acerca del estado en el que se encuentra la materia
en su interior y hace que la determinacién de su ecuacion de estado (EAE), la cual relaciona
la presion con la densidad, P = P(p), sea atin una incoégnita. Si bien en los préximos capitulos
nos abocaremos a esta cuestiéon en detalle, en la figura 1.9 se ilustra, esquematicamente, el
interior de una EN. Alli se observa la estructura de capas mediante la cual se modelan estos
objetos. Los, aproximadamente, 12 km de radio se subdividen en superficie, corteza y nicleo.
A su vez, la corteza y el niicleo se suelen subdividir en partes internas y externas, de manera
que se establece una estratificacién, donde cada estrato posee un tamano, una densidad y
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una composiciéon quimica caracteristica.

Figura 1.9. Representacién esquematica de la estructura interior de una estrella de neu-
trones hibrida. Imagen editada extraida de un video tomado de NASA Nicer (2017). En la
tabla 2.1 se describe en detalle el modelo de estratificacion utilizado en esta tesis.

Cualitativamente, la superficie y la corteza exterior poseen una estructura en forma de red
cristalina de nucleos atémicos, sumergida en un gas de electrones. A medida que avanzamos
hacia regiones méas profundas, la densidad aumenta, los electrones se vuelven relativistas, los
nucleos de la red cristalina se vuelven mas pesados, se produce lo que se conoce como goteo
de neutrones y aumenta la proporcion de neutrones libres, que comienzan a formar un fluido.
En algin punto, donde pasamos de la corteza de la estrella hacia el ntcleo, los ntcleos se
disuelven y quedan los nucleones, neutrones y protones, y los electrones libres. Sin embargo,
ademas de los nucleones, también es posible que aparezcan otros hadrones mas pesados y
bariones exdticos, como los hiperones. Este proceso de aumento de la densidad ocurre hacia
el nicleo interior de la estrella. En este punto llegamos a una instancia critica de los modelos
de ENs: si bien para las capas mas externas existen estimaciones acerca de su composicién y
estructura, en el nicleo interno es donde se alcanzan densidades mayores que la densidad de
saturacion nuclear y donde no se conoce el estado en el que se encuentra la materia.

Sin embargo, toda esta descripcion cualitativa acerca de lo que ocurre con el estado de
la materia para distintas densidades, estd respaldada, en ultima instancia, por los modelos
microscépicos que describen las propiedades fundamentales de la materia. Para empezar a
abordar este problema, en la siguiente subseccion, se presentard brevemente el conocimiento
actual que se tiene de los estados de la materia densa y las teorias que la describen.

1.2.3. Materia Densa

Se denomina materia densa a la materia que se encuentra en un régimen de densidad
préximo o superior a la densidad de saturacién nuclear, pu, ~ 2.5 x 10 g/cm3. Este valor
de la densidad se corresponde con la densidad tipica de un nicleo atémico. Para valores de
densidad por encima de la densidad de saturacién nuclear, la entidad separada de cada ntucleo
atémico se disuelve y protones, neutrones y electrones forman un fluido relativista (Shapiro
y Teukolsky, 2008). En el interior de una EN, donde la densidad en su nticleo interno puede
superar varias veces la densidad de saturaciéon nuclear, la materia se encuentra bajo estas
condiciones.
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Debido a que la estructura de la materia a escala nuclear depende de la interaccion fuerte,
resulta necesario recurrir a la teoria de la Cromodindmica Cudntica (QCD, por sus siglas en
inglés) para estudiar el estado de la materia en condiciones extremas. La QCD es una teoria
cudntica de campos que estudia y describe las interacciones fuertes entre particulas. En la
QCD, las particulas presentes son los quarks, fermiones de spin 1/2, y los bosones media-
dores de spin 1, los gluones. Asi como en el electromagnetismo participa la carga eléctrica,
en las interacciones fuertes existe la carga de color. El proceso fundamental mediante el cual
dos quarks interactian con un gluén se puede representar mediante el diagrama de Feyn-
man, tal como se presenta en la figura 1.10 (a) (Griffiths, 2008). Ademads, a diferencia del
electromagnetismo donde los fotones no tienen carga eléctrica, las particulas mediadoras en
la QCD tienen carga de color, por lo que pueden ocurrir interacciones entre gluones. Estas
interacciones, bajo la logica de los diagramas de Feynman, se representan como vértices del
cual solo salen o entran gluones, como se observa en la figura 1.10 (b) y (c) (Forshaw, 1997).

Las interacciones fuertes son las que producen que los quarks se agrupen para formar
hadrones y mesones. En general, la teoria afirma que las particulas que serdn estables seran
aquellas que tengan color blanco o neutro. Esto es, que los tres quarks que conforman los
bariones tengan sus tres colores distintos o, en el caso de los mesones conformados por dos
quarks, los quarks tengan un color y un anti-color (color con que carga un anti-quark). Esta
misma propiedad de neutralidad de color es la responsable de generar el confinamiento, es
decir que particulas con carga de color no-blanco, como quarks o gluones, no pueden existir
en la naturaleza de manera aislada, salvo condiciones extremas de temperatura o densidad
(Forshaw, 1997).

Figura 1.10. Diagramas de Feynman de la QCD. En estos diagramas, el tiempo fluye
horizontalmente, hacia la derecha, y cada vértice representa una interaccion. En el proceso
a), un quark entra -representado por la linea recta con la flecha hacia adentro-, emite o
absorbe un gluén -representado por la linea espiralada- y luego sale -representado por la
linea recta con la flecha hacia afuera. Los procesos b) y ¢) muestran una de las diferencias
cualitativas que la QCD tiene con la electrodindmica, pues los gluones (representados por
lineas espiraladas), al tener carga de color, pueden interactuar entre ellos.

Ademas, debido a la propiedad de libertad asintdtica en el marco de la QCD, las interac-
ciones entre los quarks se vuelven méas débiles a medida que la distancia entre ellos disminuye.
Sin embargo, en los casos de bajas temperaturas y bajas densidades, donde las distancias en-
tre particulas aumentan, la constante de acoplamiento de la interaccién fuerte aumenta y
la teoria se vuelve fuertemente no-perturbativa (ver Orsaria et al. (2019) y referencias alli
mencionadas). Desde el punto de vista matematico, esta propiedad dificulta la descripcién
de la materia en este régimen y obliga a recurrir a modelos efectivos. Estos modelos tie-
nen lagrangianos mas simples que el de la QCD pero conservan algunas de las propiedades
fundamentales de la teoria.

En el marco de esta teoria, los neutrones y protones, constituyentes fundamentales de los
nicleos atémicos, son los grados de libertad méas relevantes de la materia a temperaturas y
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1. Introduccion

densidades bajas. A densidad o temperatura altas, la QCD predice una transiciéon 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 libres
(Orsaria et al., 2019).

En este sentido, el diagrama de fases de la QCD permite predecir, de manera esquematica,
lo que ocurre con la materia a distintas densidades y temperaturas (ver figura 1.11). Este
diagrama, en su expresién mas simple, representa los estados de equilibrio de la materia segin
las condiciones a las que estd sometida y se ordena en un plano, donde en el eje de las abscisas
se representa el potencial quimico (o la densidad) y en el eje de las ordenadas, la temperatura
(Schmitt, 2010). En algunos casos, se puede agregar como tercera dimension algun otro grado
de libertad relevante que desee considerarse, como puede ser el CM, el grado de extraneza de
la materia, etc.

A
o
= | Universo
@ | primordial
g- Plasma de
S | Quarks-Gluones
Proto-Estrellas
""""" 4. Hadrones e Neutrones
Superconductividad
? de color
Estrellas de Potencial
Q/;\\c,o Neutrones quimico
N
L Magnetares
L

Figura 1.11. Representacion esquemaética del diagrama de fases de la QCD. En este caso se
presenta un diagrama de tres dimensiones, donde, con fines astrofisicos, la tercer dimension
representa la intensidad del CM. Las regiones sombreadas, a grandes potenciales quimicos
(grandes densidades) indican, donde podria ubicarse la materia que conforma las proto-ENs
(temperaturas altas), las ENs y las magnetares (temperaturas bajas). Imagen editada y
traducida de la original en Orsaria et al. (2019).

Cada region del diagrama representa algin tipo de régimen al que estda sometida la ma-
teria. En regiones donde la temperatura o el potencial quimico son suficientemente grandes,
cuando nos alejamos lo suficiente desde el centro hacia los extremos de los ejes del diagra-
ma de fases, la teoria se puede trabajar perturbativamente y se pueden obtener resultados a
partir de calculos rigurosos y de primeros principios. En regiones de temperaturas y poten-
ciales quimicos suficientemente pequefios, a pesar de las complicaciones para operar con las
expresiones tedricas, se pueden realizar experimentos en laboratorios, como los colisionadores
de iones pesados, que nos permitan conocer los estados de la materia (Schmitt, 2010). In-
cluso, en los casos de potencial quimico despreciables pero temperaturas altas, escenario que
podria haberse dado en el universo temprano, es posible realizar cidlculos numéricos a través
de la denominada lattice QCD, que estudia la dinamica de quarks y gluones en una grilla,
discretizando el espacio-tiempo (ver Orsaria et al. (2019) y referencias alli mencionadas).
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Sin embargo, la regién de altas densidades y bajas temperaturas ain resulta una zona
incierta del diagrama de fases, debido a la imposibilidad de explorar estos regimenes en labo-
ratorios y por las dificultades operacionales propias de la QCD, relacionadas con la extensién
de la teoria a potencial quimico finito. Bajo este régimen, podria ocurrir una transicién de
fase y, justamente, la posibilidad de explorar cual es el comportamiento de la materia se
encuentra en el estudio del interior de las ENs (ver figura 1.11). Por lo tanto, como se afirma
en el libro de Haensel et al. (2006), el problema de la determinacién de la EAE de la materia
densa constituye uno de los mayores misterios de las ENs. Sin embargo, para abordar este
problema, es posible recurrir a modelos efectivos de la QCD, que reproduzcan propiedades
bésicas de esta teoria, como el confinamiento, y que puedan ser restringidos, validados o des-
cartados, considerando a las ENs como laboratorios astrofisicos. En este sentido, invirtiendo
la perspectiva, las ENs ofrecen un escenario tinico para explorar las interacciones fuertes bajo
condiciones extremas.

Por otro lado, para profundizar atin mé&s el escenario de incerteza en torno a la ma-
teria de quarks, ain se encuentra en discusion la hipotesis propuesta en los trabajos de
Bodmer (1971) y Witten (1984), acerca de la estabilidad absoluta de la materia extrana de
quarks. En este escenario, la materia extrana de quarks, compuesta por quarks libres u, d
y s, tendria una energia por bariéon menor que la del hierro, el nicleo atémico mas estable,
Eyas < Esop, = 930 MeV. De ser cierta esta hipotesis, entre otras muchas implicancias astro-
fisicas y cosmoldgicas, podrian existir las estrellas de quarks, objetos compactos compuestos
puramente de quarks libres, desnudas (sin ninguna corteza externa, solo con una delgada
capa de electrones adheridos por fuerzas electrostaticas) o vestidas (con una corteza exterior
de materia nuclear ordinaria) (Weber, 1999; Weber et al., 2013).

En cualquier caso, dependiendo de lo que ocurra a nivel microscépico, quedara determi-
nada la composicién interna de las ENs. En otras palabras, dependiendo de la EdE resultante
para la materia densa, podrian existir estrellas puramente hadroénicas, estrellas hibridas don-
de exista una nicleo de quarks libres rodeado de una corteza hadroénica o, incluso, en caso
que la hipotesis de Bodmer-Witten sea cierta, estrellas de quarks puras.

1.2.4. Hitos y restricciones contemporaneas

Asi como se podria decir que a partir de 1968 comienza la era moderna del estudio de las
ENs, nuevos descubrimientos relacionados con estos objetos han inaugurado una incipiente
era contemporanea en los ultimos anos. Por un lado, en los afios 2010 y 2013, los respectivos
trabajos de Demorest et al. (2010) y Antoniadis et al. (2013) confirmaron, con una gran
precision, que una ENs podia alcanzar M ~ 2 M. Especificamente, en el articulo de Demorest
et al. (2010) se establece para el pilsar J1614-2230 que M = 1.97+0.04 Mg y en el trabajo de
Antoniadis et al. (2013) se establece para el ptlsar J0348+0432 que M = 2.01 £ 0.04 My, (ver
figura 1.12). Si bien un trabajo reciente, fruto del proyecto NANOGrav, corrige la deteccion
de J1614-2230 a M = 1.908+0.016 My (Arzoumanian et al., 2018), estas mediciones, debido a
la precisién en su determinacién y por resultar ptlsares de masas tan grandes, han establecido
desde entonces un desafio a la hora de lograr modelar la composiciéon y estructura de estos
objetos compactos: si se asume una unica EdE para las ENs, cualquier modelo de materia
que se proponga como candidato para modelar ENs estables debe, necesariamente, reproducir
estos valores.

El otro evento que marca un hito y evidencia que el estudio de las ENs se encuentra en
los inicios de una nueva época es el comienzo de la astronomia de ondas gravitacionales. Al
momento de escribirse esta tesis, la colaboracién LIGO-Virgo ha confirmado once detecciones
de ondas gravitacionales (The LIGO Scientific Collaboration et al., 2018). De estas, diez
corresponden a una fusién entre agujeros negros y una de ellas a una fusién de ENs (ver
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Figura 1.12. Representaciones artisticas de los procesos de deteccién de los pulsares
J1614-2230 (panel izquierdo) y J0348+0432 (panel derecho). El ptilsar J1614-2230 fue detec-
tado a través del efecto conocido como retraso de Shapiro, en donde, cuando la EN pasa por
detras de la enana blanca compafiera, el pozo gravitatorio de esta ultima retrasa el arribo
de los pulsos peridédicos. En el caso de J0348+0432, la medicién de la masa se pudo realizar
a través de la medicién de los pulsos peridédicos combinados con mediciones espectroscopicas
de la enana blanca compaiera. Imdgenes tomadas de Saxton, B., NRAO/AUI/NSF (2010)
(panel izquierdo) y de Antoniadis et al. (2013) (panel derecho).

figura 1.13). Este tltimo evento, conocido como GW170817 (Abbott et al., 2017), ha tenido la
espectacular particularidad de que ha podido ser asociado a una contraparte electromagnética,
los eventos GRB170817A y AT2017gfo (Abbott et al., 2017). Esta deteccién multimensajera
ha impuesto un nuevo conjunto de restricciones, no solo en las masas de las ENs involucradas,
sino también en sus radios. El limite superior que se ha encontrado para la deformabilidad
de marea® del sistema binario, A < 800 (Abbott et al., 2017), ha permitido restringir el radio
para una EN con una masa de 1.4 Mg a Ry 4 < 13.76 km (Raithel et al., 2018; Annala et al.,
2018; Malik et al., 2018; Most et al., 2018; Fattoyev et al., 2018).

Adicionalmente, mientras se desarrollaba la escritura de esta tesis, se publicé un trabajo
en el cual se confirmaba la deteccién del pilsar de milisegundo PSR J0740+6620, con una
masa de M = 2.141’8:(1)8 My (Cromartie et al., 2019). Esta deteccién, la cual impone la cota
en la masa mas restrictiva en la actualidad, evidencia lo dindmica y cambiante en que se ha
convertido esta area de estudio y anticipa los desafios que traeran las proximas observaciones.
En resumen, a pesar de que la EdE de la materia densa, y en particular de las ENs, es
aun incierta, las nuevas observaciones multimensajeras proveen y proveeran nuevas y fuertes
restricciones a los modelos tedricos actuales.

1.3. Objetivos y metodologia de la Tesis de Doctorado

Todo lo enunciado hasta aqui permite afirmar que las ENs pueden considerarse labora-
torios naturales para lograr un mejor entendimiento de los estados méas densos y exéticos
de la materia. Es por ello que el estudio de estos objetos permite establecer una relacién
directa entre la astronomia y la fisica nuclear y de particulas, mediante la cual resulta posible
lograr una mejor comprensioén de las propiedades de la materia en condiciones dificilmente
alcanzables, al menos en el futuro cercano, en el laboratorio.

En este contexto se plantea esta Tesis de Doctorado, cuyo objetivo general es aportar
a una mejor comprensiéon de la estructura, estabilidad y composicién interna de las ENs.
En particular, se busca modelar y estudiar las configuraciones de equilibrio estable de estos

3Ver subseccién 2.2.4, donde se define la deformabilidad de marea.
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Figura 1.13. Detecciones de ondas gravitatorias de LIGO-Virgo hasta la actualidad: diez
fusiones de agujeros negros y una fusion de ENs. Se muestran la masa de cada objeto, junto
con las masas detectadas de agujeros negros y ENs mediante radiacion electromagnética. Las
detecciones de ondas gravitatorias han permitido observar agujeros negros mas masivos que
los que se detectan a través de radiaciéon. En el caso de las ENs, la deteccién no ha alterado
tanto las cotas en la masa sino que ha permitido imponer una fuerte restriccién sobre el radio
de estos objetos, Ry 4 < 13.76 km (Raithel et al., 2018; Annala et al., 2018; Malik et al., 2018;
Most et al., 2018; Fattoyev et al., 2018). Imagen traducida de LIGO/VIrgo/Northwestern
Univ./Frank Elavsky (2018).

objetos, considerando la posibilidad de que en sus ntcleos ocurra una transicion de fase
de materia hadrénica a materia de quarks, dando lugar a estrellas hibridas (EHs). En este
sentido, las EHs serian un tipo de ENs formadas por un niicleo interno de materia de quarks
libre rodeado de capas externas -nicleo externo, corteza y superficie- de materia de hadrones.
Para ello, empleando modelos efectivos de la fisica nuclear y subnuclear, se busca determinar
la EAE de la materia, estableciendo cotas sobre la misma a partir de la comparaciéon con
datos y restricciones observacionales.

Realizaremos este estudio en dos escenarios de interés astrofisico distintos. En el primer
escenario, desarrollado en el capitulo 3, se aborda el caso de las proto-EN. Este breve estadio
se corresponde con los primeros minutos de existencia de las ENs, en donde los objetos recién
formados poseen atin una temperatura muy elevada y no se puede considerar la aproximacién
de temperatura cero. Con este abordaje se estudian, de manera esquemética, los cambios
evolutivos experimentados por estos objetos en su proceso de enfriamiento y desleptonizacién.
Este primer escenario fue estudiado durante la primer mitad del Doctorado, cuyo desarrollo
y resultados fueron publicados en el trabajo Mariani et al. (2017).

En el segundo escenario, desarrollado en el capitulo 4, se estudia el caso de las magnetares,
modelandolas como estrellas hibridas magnetizadas. En este contexto, a través de la compa-
racion entre ENs con CMs intensos y ENs con bajo/nulo CM analizamos el efecto del CM
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sobre la EdE de la materia y sobre la estructura global de las ENs. Este segundo escenario
fue estudiado durante la segunda mitad del Doctorado, cuyo desarrollo y resultados fueron
publicados en el trabajo Mariani et al. (2019).

En ambos casos, se parte del modelado de la materia bajo condiciones particulares y de la
posterior construccién de la EAE hibrida. En el caso de las proto-ENs, se deben estudiar los
sucesivos estadios térmicos que atraviesan estos objetos y la presencia de neutrinos atrapados.
En el caso de las magnetares, se debe considerar la anisotropia que surge como consecuencia
de la direccién preferencial que introduce el propio CM.

En esta tesis utilizamos modelos especificos para cada fase de la materia. Para la fase de
la materia hadrénica, utilizamos diferentes variantes del modelo Relativista de Campo Medio
(Miiller y Serot, 1996). Para la fase de quarks, utilizamos el Método de Campo Correlacio-
nador (Dosch, 1987; Dosch y Simonov, 1988; Simonov, 1988), el cual es un modelo efectivo
de la QCD que incorpora desde primeros principios la dindmica del confinamiento. Ambos
modelos se desarrollan y detallan progresivamente en los préximos capitulos.

Luego de la construccién de la EdE, se procede a calcular la estructura de las ENs,
integrando las ecuaciones relativistas de equilibrio hidrostatico TOV y utilizando dicha EdE
como entrada para la integracion. De esta manera, construimos familias de EHs estéticas que,
junto con la posterior clasificacién de estas soluciones segiin criterios de estabilidad dinamica,
podemos caracterizar y contrastar con las restricciones surgidas a partir de las observaciones
y detecciones de ENs disponibles en la actualidad.

Analizamos, en ultima instancia, las implicancias y los aportes de los resultados obte-
nidos en el contexto de los nuevos desafios que conlleva esta nueva época de la astronomia
multimensajera de ondas gravitacionales.
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Capitulo 2

Elementos de astrofisica de objetos
compactos y herramientas tedricas

En funcién del objeto de estudio seleccionado y de los objetivos planteados para este tra-
bajo de tesis, el estudio que realizamos requiere un doble enfoque en paralelo. Por un lado, se
debe estudiar la materia que compone a estos objetos compactos desde la microfisica, conside-
rando las particulas involucradas y sus interacciones o reacciones respectivas. Por otro lado, es
necesario modelar los fenémenos macroscopicamente, considerando la formacion, estabilidad
y evolucién del objeto estudiado. Para las ENs, la faceta microfisica involucra la descrip-
ciéon de la materia nuclear constituyente de estos objetos, a través de modelos que incluyen
las contribuciones de cada una de las familias de particulas -nucleones, hiperones, leptones,
quarks- y que permiten construir la EAE correspondiente. Para la faceta macroscépica, se
deben considerar, como condiciones minimas necesarias para su descripcién, las ecuaciones
de equilibrio hidrostatico. En funcion de las caracteristicas que se quieran estudiar, también
se pueden considerar y calcular otras propiedades de la estructura macroscopica de estos
objetos, como la masa bariénica o la deformabilidad de marea.

En las siguientes secciones se presentan en detalle el marco tedrico, los modelos y las
expresiones matematicas que utilizamos para abordar el estudio propuesto. Antes de ello, es
importante aclarar que a lo largo de esta tesis utilizamos el sistema de unidades naturales,
donde ¢ = i = 1. Ademas, en el apéndice B se brindan mas detalles acerca de los sistemas de
unidades electromagnéticas y de las unidades del CM, que se utilizan en la seccién 2.1.3 de
este capitulo y en el capitulo 4.

2.1. Microfisica

Con el objetivo de obtener la EdE necesaria para resolver la estructura de un objeto
estelar, se utilizan modelos a partir de los cuales se pueda calcular la presiéon, P, y la densidad
de energia, €, de manera de obtener la EAE de la materia, P = P(e€). Esta, junto con otras
cantidades importantes como la densidad de ntimero de particulas y la entropia, se obtienen
a partir de relaciones termodinamicas. Es por ello que en esta seccién se incluye una breve
presentacién de los elementos de termodindmica y mecanica estadistica necesarios para la
construccién de la EAE de la materia que compone las ENs. Ademds, en la subseccion 2.1.3 se
detalla el modelo de cuantizacién de Landau, que describe los efectos de un campo magnético
sobre un gas de particulas cargadas eléctricamente.
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2.1.1. Elementos de termodinamica y mecanica estadistica

Los potenciales termodindamicos son funciones de ciertas variables que caracterizan el
sistema, estudiado, los cuales tienen la propiedad de adoptar valores minimos en los estados
de equilibrio de dicho sistema. A través de las derivadas parciales de estos potenciales es
posible obtener diversas cantidades termodindmicas de relevancia, entre ellas la EAE (Balian
et al., 2006).

En nuestro caso, nos encontramos con sistemas de mas de una especie de particulas, en
los que reacciones quimicas transforman unas particulas en otras, bajo ciertas condiciones
de equilibrio que detallaremos mas adelante. Por este motivo, en el trabajo realizado en esta
tesis se utiliza el gran potencial termodindmico (GP), Q, pues sus variables naturales resultan
de utilidad en el caso de sistemas que pueden modificar su nimero de particulas. En este
sentido, las variables termodinamicas de este potencial son la temperatura, T, los potenciales
quimicos de todas las especies de particulas consideradas, y;, y el volumen, V. Sin embargo,
siempre trabajaremos con todas las cantidades termodindmicas normalizadas por unidad de
volumen, de manera que no aparecerd la variable V y cuando utilicemos el GP, sera el GP
por unidad de volumen, Q = Q/V, definido como

Q(T,,u,-)=e—sT—Zn,-,ui =-P, (2.1)
i

donde € es la densidad de energia del sistema, s es la densidad de entropia, n; es la densidad
numérica de la particula de especie i y P corresponde a la presién total del sistema.
Si se calula un elemento diferencial del GP,

dQ = —sdT - )" mid;, (2.2)
i

se puede ver que la densidad de entropia y la densidad numérica de cada especie de particula se
obtienen tomando las derivadas parciales del GP respecto a la temperatura y a los potenciales
quimicos, respectivamente.

Ademas, se puede obtener la densidad de energia del sistema a partir de la relacion
conocida como relacién de Euler (Callen, 1985),

e=—P+sT+Zn,~,ui. (2.3)
i

En las préximas dos subsecciones presentaremos los modelos que nos permitiran construir
el GP para la materia que compone el interior de las EHs para, de esta manera, derivar las
subsiguientes cantidades termodinamicas y la EdE correspondiente.

Por otro lado, en el escenario astrofisico en el que estamos trabajando, existen vinculos
entre las variables termodindmicas que acotan los grados de libertad del problema. Estos
vinculos estan dados, como ya se mencioné previamente, por condiciones de equilibrio. En
primer lugar, se debe considerar el equilibrio-g (Shapiro y Teukolsky, 2008; Schmitt, 2010).
Este es el nombre que se da al equilibrio quimico dado por las reacciones entre particulas
debido a la interaccién débil. Para el caso mas usual, donde los bariones involucrados son los
protones y neutrones, esta reacciéon resulta en el decaimiento 87,

n—p+e +v,,
y en el decaimiento B8~ inverso o captura electroénica,
p+e —n+v,.
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2.1. Microfisica

A modo de comentario, el decaimiento B8~ inverso o captura electrénica, es un proceso que
ocurre muy eficientemente al momento de la formacién del objeto compacto, produce la
desleptonizaciéon y neutronizacién de este objeto y que, més alla de motivos histéricos, justifica
el nombre estrella de neutrones. En términos de los quarks constituyentes u y d, el proceso
B~ resulta

d—-u+e +v,.

El mismo proceso puede ocurrir considerando el quark s (Schmitt, 2010),
s u+e +v,.

Este tipo de procesos impone relaciones entre los potenciales quimicos de las particulas
involucradas, que se puede generalizar, tanto para bariones como para quarks, dado el po-
tencial quimico y; para cada particula involucrada, mediante la siguiente expresién (Prakash
et al., 1997):

Mi = qb,iHB = Ge,i(He = Hv, ), (2.4)

donde gp,; es la carga bariénica y ¢.; es la carga eléctrica de la particula i. Para el caso
de bariones, gp; = 1 y para el caso de quarks gp; = 1/3. Mediante estas condiciones de
equilibrio, independientemente de la cantidad de especies de particulas que se incluyan en
el modelo, resultan solo tres grados de libertad para los potenciales quimicos, representados
por el potencial quimico bariénico, ug, el potencial quimico electrénico, u., y el potencial
quimico de los neutrinos electrénicos, u,, .

En el caso en el que estemos trabajando con ENs frias, bajo la hipdtesis de temperatura
cero, los neutrinos no estan presentes -porque, en este régimen, el camino libre medio de los
neutrinos es mayor que el radio de la EN y la estrella se desleptoniza (Vidana et al., 2003)-,
el grado de libertad g, desaparece y la condicién de equilibrio, dada en la ecuacion (2.4), se
simplifica,

Hi = qb,iMB ~ qe,iMe - (2.5)

Las otras condiciones que se imponen para estos objetos son la conservaciéon del niime-
ro bariénico y la neutralidad de carga eléctrica local, en toda la estrella. La condicién de
conservacion de ntimero bariénico se expresa mediante la relaciéon

> avini = ng, (2.6)

donde la suma es sobre todas las especies de bariones o quarks presentes y donde se define
la densidad numérica bariénica, ng. La neutralidad de carga eléctrica se expresa mediante la

relacion
Z Ge,ii + Z e, i) = 0, (27)
i 1

donde la primer suma también es sobre todas las especies de bariones o quarks presentes y
la segunda suma es sobre los leptones.

Como ya fue anticipado en la seccién 1.3, estamos interesados en estudiar la posibilidad de
que en el interior de las ENs ocurra una transicion de fase de materia hadrénica a un plasma
de quarks y gluones. Para poder abordar este mecanismo es necesario plantear las condiciones
que se tienen que dar para que la transicién de fase ocurra (Callen, 1985; Zemansky y Dittman,
1997; Glendenning, 1992). En nuestro caso, debemos estudiarlas teniendo en cuenta la energia
libre de Gibbs,

G(P,T,N)=U+PV =TV =" Nt (2.8)
1
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2. Elementos de astrofisica de objetos compactos y herramientas teéricas

En este sentido, la transicion de fase de primer orden ocurre cuando la primer derivada de la
energia libre de Gibbs se vuelve discontinua. Consecuentemente, las cantidades termodinami-
cas que surgen como derivadas primeras de este potencial termodindmico, como la entropia o
el volumen, experimentan un salto abrupto durante la transicién de fase. De la misma mane-
ra, las propiedades asociadas a las segundas derivadas del potencial, como el calor especifico,
divergen en la transiciéon de fase.

En el caso particular de un material compuesto por una tnica especie de particula, se suele
estudiar la energia libre de Gibbs por unidad de mol, g = G/N (Callen, 1985), que coincide
con el potencial quimico del sistema, g = u. En este caso, se plantea que la transicion de fase
se dard cuando ambas fases estén en equilibrio quimico, térmico y mecénico (Glendenning,
1992):

pr =2, Ty =T, P = Ps.

En caso contrario, cuando no exista este escenario de equilibrio entre las fases, la fase favo-
recida sera aquella que tenga menor energia de Gibbs por unidad de mol.

En nuestro caso, en el cual existe mas de una especie de particula, este planteo no es
directamente aplicable, pero cuando consideramos los vinculos que surgen de imponer las
condiciones de equilibrio-8, neutralidad de carga eléctrica y conservacién del ntimero barié-
nico, se puede realizar un tratamiento andlogo. Desarrollando la sumatoria sobre todas las
especies de particulas presentes que aparece en la ecuacién (2.8), se obtiene que

G(P,T,N;) = upNp + 1, Ny, (2.9)

donde Ny = N, + N,, es el nimero de leptones electrénicos. De esta manera, la energia de
Gibbs molar en nuestro caso sera,

8=HUB+ v, VL, (2.10)

donde Y; = Ni /Npg es la abundancia lepténica. En este caso, la transicion de fase estara dada
por las condiciones,
g1=82,T1 =T, PL=P.

En el caso que estemos trabajando con objetos a temperatura cero, como ocurre con todos
los estadios de las ENs salvo para los primeros minutos posteriores a su formacion, el estudio
de la transicién de fase se simplifica y se reduce a pedir que entre ambas fases se cumpla la
condicioén,

U1 = p2, Pr="Py.

En otras palabras, se puede estudiar, para cada fase, la curva que se establece en el plano
P — up y ubicar la transicién de fase en el punto donde ambas curvas se crucen.
Finalmente, es necesario modelar adecuadamente la interfase hadrén-quark en el interior
de la estrella. Se ha sugerido que podria existir una fase mixta hadrén-quark en la cual
coexistan ambas fases (ver Orsaria et al. (2014) y referencias alli mencionadas). En esta
fase mixta, la densidad de energia y la presién aumentan mondétonamente, a medida que la
densidad aumenta entre la fase de hadrones y la fase de quarks puras. Ademas, la neutralidad
de carga eléctrica se conserva globalmente, de manera que en esta fase los hadrones y quarks
tienen un fondo de leptones compartido. Por otro lado, existe la posibilidad de que esta fase
mixta no aparezca y la transiciéon de fase ocurra abruptamente. En este caso, si bien en la
interfase el equilibrio termodindmico se satisface, ocurre una discontinuidad en la densidad
de energia. Para poder determinar cual de los dos escenarios resulta favorecido, es necesario
calcular el valor de la tensién superficial entre ambas fases. Sin embargo, este valor, y por lo
tanto la naturaleza de esta transicién de fase, resulta atn incierto: el calculo de esta cantidad
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2.1. Microfisica

resulta dependiente del modelo utilizado y diversos autores lo han estimado y han obtenido
discrepancias significativas en el valor obtenido (ver Lugones et al. (2013); Lugones y Grunfeld
(2017) y referencias alli mencionadas).

Considerando estas discrepancias, en esta tesis asumimos como hipdtesis que la tensién
superficial en la interfase hadron-quark es tal que una transicién abrupta es el escenario
favorable para el desconfinamiento de la materia de quarks en el interior de la EN. (Alford
et al., 2015; Ranea-Sandoval et al., 2016). En este escenario, conocido como construccion
de Mazwell, tendremos una transicién isobdrica con una sola carga conservada, el potencial
quimico bariénico. En consecuencia, dicha transiciéon queda determinada exclusivamente por
la interseccion de las curvas asociadas a cada fase en el plano P — ug.

En este punto, antes de continuar con otros aspectos del problema, resulta pertinente
explicitar cierta terminologia que se utiliza para caracterizar a las EdEs y que utilizamos a
lo largo de esta tesis. Se dice que una EdE es mas dura que otra EdE si, para una dada
densidad de energia, posee un valor mayor para la presion; en este caso, si una EdE es mas
dura, la materia resulta menos compresible. Caso contrario, cuando la presiéon es menor para
una dada densidad de energia, se dice que la EAE es méas blanda o suave y, en este caso, la
materia resulta mas compresible.

2.1.2. Modelos para la materia densa

Tal como se anticipé en la Introducciéon, modelaremos a las ENs como EHs. Para ello,
debemos construir una EdE que incluya la posibilidad de que ocurra una transiciéon de fase
hadrén-quark. Por otro lado, la estratificacion en capas de la EH permite abordar el proble-
ma de manera escalonada, estudiando las propiedades de la materia en distintos rangos de
densidades. En este sentido, las sucesivas capas, con sus respectivas propiedades y modelos
que utilizaremos, puede verse resumida en la tabla 2.1, en concordancia con la presentacién
esquematica de la figura 1.9.

En general, los modelos de materia densa se pueden clasificar en aquellos modelos que
describen la materia hasta densidades menores que la densidad de saturacién nuclear y aque-
llos modelos que describen la materia para densidades mayores. Por debajo de la densidad de
saturacién, existen numerosos experimentos que permiten acotar y ajustar los modelos de la
materia nuclear. Por lo tanto, hasta la densidad de saturacién nuclear, la fisica de la materia
se encuentra razonablemente bien comprendida y los modelos para construir la EdE estan
bien establecidos. Sin embargo, no es posible alcanzar densidades mayores en los experimen-
tos de los laboratorios terrestres y, por lo tanto, las propiedades de la materia bajo estas
condiciones estdn en debate y no se conoce atin su EAdE. En este sentido es que los objetos
compactos pueden ser utilizados como laboratorios astrofisicos para estudiar estados de la
materia aun desconocidos e imposibles de alcanzar, al menos hasta el momento, en un labora-
torio terrestre (Schmitt, 2010). Por este motivo, se ha especulado con diferentes propuestas,
en las cuales en el ntcleo de estas estrellas podrian aparecer diversos tipos de materia exética,
como hiperones, kaones, condensados de Bose o materia de quarks (Alford y Sedrakian, 2010;
Bonanno y Sedrakian, 2012; Orsaria et al., 2013). En esta tesis, se considerard la posibilidad
de que, en el ntcleo de las ENs, ocurra una transiciéon de fase, de primer orden, de materia
de hadrones a materia de quarks.

En los siguientes apartados de esta subseccién, presentaremos los modelos considerados
para la descripcién de la materia, donde cada uno de ellos se corresponde con una de las capas
que componen las EHs. Sin embargo, la presentacién completa de las expresiones matematicas
de cada modelo no se realizard hasta capitulos posteriores, debido a que dichas expresiones
varian segin el escenario abordado: en el capitulo 3, se construye la EdE para el caso de
temperatura finita y, en el capitulo 4, se construye para el caso de materia magnetizada.
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2.1. Microfisica

2.1.2.1. Materia a densidades subnucleares

La superficie de las ENs posee materia compuesta por niicleos atomicos y electrones no
relativistas, con una densidad tipica correspondiente a la densidad del hierro, pg, ~ 7.9 g/cm?.
La emision térmica, observada en rayos-X, se origina en esta capa de la estrella. (Weber, 1999)

La corteza de las ENs se subdivide en corteza externa y corteza interna. Ambas estan
compuestas por redes cristalinas sélidas de nticleos atémicos y electrones libres. A lo largo
de estas cortezas, a medida que la densidad aumenta hacia el interior de la estrella, los
electrones se vuelven relativistas y la materia se va neutronizando: se forman nicleos cada
vez mas pesados y con mayor cantidad de neutrones. Esto ocurre hasta una cierta densidad,
en la que los nidcleos no pueden sujetar mas a los neutrones y comienzan a liberarlos. Dicha
densidad limite se denomina densidad de goteo de neutrones, €soteo = 4.3 X 101! g/cm3, y
justamente, a partir de estas densidades, la presencia de neutrones libres se ve favorecida y
estos gotean fuera de los nicleos atémicos. Esta densidad se alcanza en la corteza interna, por
lo que en esta capa comienza a haber, ademds, materia de neutrones libres (Weber, 1999).

El modelo BPS-BPP desarrollado en los trabajos de Feynman et al. (1949); Baym et al.
(1971a,b), permite considerar la materia que compone las ENs en sus capas exteriores, tanto
para la superficie y corteza externa, (Shapiro y Teukolsky, 2008)

7.9g/cm® < € < 4.3x 10" g/cm?®,
como para la corteza interna,
4.3%x 10" g/em® < € < 2.5x 10 g/cm .

A partir de la densidad de saturacién nuclear, 2.5 x 104 g/cm?, se considera el comienzo
del nicleo externo de la EN (Shapiro y Teukolsky, 2008).

2.1.2.2. Materia hadroénica

Para modelar la materia hadrénica del nicleo externo de las ENs, utilizamos la aproxima-
ciéon de Campo Medio Relativista (RMF, por sus siglas en inglés). Este modelo, presentado
en sus versiones originales en los trabajos de Johnson y Teller (1955); Duerr (1956); Wa-
lecka (1974), plantea las interacciones entre bariones a través de mesones mediadores. Los
mesones propuestos son: el meson escalar, o, que describe la atraccién entre bariones, el
mesén vectorial, w, que describe la repulsiéon y el mesén isovectorial, p, necesario para mo-
delar la interacciéon barién-barién en sistemas asimétricos de isospin (Spinella, 2017). Los
piones, que juegan un papel fundamental en la interaccién de largo alcance entre bariones,
no tienen influencia en la aproximacién de campo medio por tener paridad impar'. Existen
otros mesones que describen la interacciéon entre bariones que poseen quarks s, pero dada la
limitada evidencia experimental para restringir los valores de las constantes de acoplamiento
de estos mesones y la ausencia de estos mesones en los modelos utilizados del RMF, no los
consideramos en esta tesis (Spinella, 2017).

En términos generales, se puede escribir el lagrangiano del modelo RMF mediante una
contribucién de distintos términos (Schmitt, 2010)

-ERMF = Lbariones + Lmesones + -£interacién + -£auto—int s (211)

1En el caso de mesones que resultan impares frente a transformaciones de paridad o de extrafieza, como
los piones o los kaones respectivamente, los valores medios de sus estados fundamentales se anulan y por lo
tanto no contribuyen en este modelo RMF (Glendenning, 2000).
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donde
Lyariones = Z '/;b [i7pa” - mb]‘/’b s
b
1 1 1 1 1
Linesones = 5(6,,0‘6“0’ - m(270'2) + imiw”a)” - Za),uva)‘“’ + §mgpﬂ -pH— pr, -pt,

Up [~Vulguwb (M) + gop(n)T - pH] + gob (M) |,

-Einteracién =

M

1
Lavto-int = _gbamN [gO'N(n)O-]3 - ZCO'[gO'N(n)O-]4 .

Aqui, Lbariones ¥ Lmesones representan los lagrangianos libres para los bariones y los mesones,
respectivamente; Linteracion Mmodela las interacciones mesén-barién a través del potencial de
Yukawa?; Lauto—int modela auto-interacciones entre los mesones, en este caso para el meson o,
a través de términos de auto-interaccién cubicos y/o cuarticos. Dependiendo de los términos
de auto-interaccién que se considere, se pueden obtener diferentes versiones del modelo.

Partiendo de este lagrangiano, se pueden hallar las ecuaciones para los campos baridénicos
y mesonicos a través de las ecuaciones de Euler-Lagrange. Sobre estas ecuaciones es que se
realiza la aproximacién que da nombre al modelo. Esta aproximaciéon implica reemplazar, en
las ecuaciones, a los campos mesénicos, o, w y p, por sus respectivos valores de expectacién
en el estado fundamental, &, @ y p (Glendenning, 2000). Mediante este tratamiento, las
ecuaciones del modelo RMF estan dadas por (Schmitt, 2010)

mg_(} = Z gobnz - bO'mNgO'N(gO'Na—)2 - CO'g(TN(gO'Na-)3’
b

mz,cD = Zgwbnz, (2.12)
b

mﬁﬁ = Z gpb(np)Izpn, ,
b

donde m, my, y m, son las masas de los mesones o, w y p respectivamente, g,z son las
constantes de acoplamiento mesén-barion. Las sumas se realizan sobre todas las especies b de
bariones considerados, I3, es la componente 3 del isospin, n; y n, son, respectivamente, las
densidades numéricas escalares y vectoriales para cada barién by m, es la masa del neutrén.

Del sistema de ecuaciones (2.12), se puede ver que este modelo depende de varios para-
metros entre los que se incluyen las masas de los mesones y las constantes de acoplamiento.
Se han estudiado varias parametrizaciones distintas en la literatura, incluyendo parametri-
zaciones que consideran constantes de acoplamiento dependientes de la densidad (Typel y
Wolter, 1999; Hofmann et al., 2001; Dutra et al., 2014).

En nuestro caso, al momento de incluir la materia hadrénica como uno de los constituyen-
tes del nicleo de las EHs, hemos utilizado mas de una parametrizacion del RMF. Ademés,
dependiendo del escenario considerado, tal como se vera en los préximos capitulos, hemos
incluido diferentes especies de bariones. Si bien, cuando resulte pertinente, se especificaran
las condiciones especificas bajo las cuales estamos trabajando, resulta esclarecedor presentar
aqui las especies de bariones més relevantes y sus caracteristicas principales.

En este sentido, el conjunto de los bariones mas livianos, aquellos que no contienen ninguno
de los quarks mas pesados c, b o t, y, por lo tanto, estan favorecidos, desde el punto de
vista energético, para estar presentes en el ntcleo externo de la estrella, son los nucleones:

2Qriginalmente propuesto en 1935 por el fisico japonés Hideki Yukawa para modelar la interaccién entre
nucleones dentro del niicleo atémico, este potencial, que actiia como un potencial de Coulomb apantallado, se
utiliza en la actualidad para modelar interacciones mesén-barién.
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neutrones y protones. Sin embargo, otros hadrones, en orden creciente de masa, como los
hiperones o las resonancias A, también podrian estar presentes. Los neutrones, protones e
hiperones conforman el octeto barionico, el cual es el conjunto de los bariones conformados
por los quarks u, d y s, con spin 1/2 (ver figura 2.1). Dentro de este conjunto se pueden
separar el neutréon y el protén, conformados solo por quarks u y d, del resto de las particulas
del octeto, los denominados hiperones, bariones que contienen al menos un quark s. Las
resonancias A, conformadas solo por quarks u y d, son los cuatro bariones més livianos del
decuplete barionico®, compuesto por los bariones conformados por los quarks u, d y s con
spin 3/2 (ver figura 2.2). Méas detalles sobre estos bariones se pueden ver en la tabla 2.2.

Barién Masa [MeV] Spin Carga eléctrica [e] Isospin I3 Quarks

n 939.6 1/2 0 -1/2 udd
P 938.3 1/2 +1 1/2 uud
A 1115.7 1/2 0 0 uds
x- 1197.4 1/2 -1 -1 dds
x0 1192.6 1/2 0 0 uds
T+ 1189.4 1/2 +1 1 uus
g- 1321.7 1/2 -1 -1/2 dss
=0 1314.9 1/2 0 1/2 uss
A~ 1232 3/2 -1 -3/2 ddd
A? 1232 3/2 0 -1/2 udd
A* 1232 3/2 +1 1/2 uud
At 1232 3/2 +2 3/2 uuu

Tabla 2.2. Masa, spin, carga eléctrica, componente 3 de isospin y quarks constituyentes
de los bariones considerados en esta tesis: el octeto bariénico y las resonancias-A. Valores
tomados de Tanabashi et al. (2018).

2.1.2.3. Materia de quarks

Como ya fue mencionado, en esta tesis construiremos EHs, es decir que consideraremos la
posibilidad de que las ENs puedan albergar materia de quarks libre en su nicleo interno. En
este marco, trabajaremos con los tres quarks mas livianos del Modelo Estandar, los quarks
u, d y s (ver tabla 2.3 para més detalles).

Para describir al plasma de quarks y gluones, por muchos afios el modelo mas usado ha
sido el modelo de bolsa del MIT (Chodos et al., 1974) y el Modelo de Nambu Jona-Lasinio
(Nambu y Jona-Lasinio, 1961a,b). Se han implementado ademas algunas modificaciones a es-
tos modelos con el objetivo de realizar una descripcion mas adecuada de la materia de quarks
a altas densidades en el contexto de EHs (ver Chatterjee y Vidana (2016) y referencias alli
mencionadas). En esta tesis, utilizaremos un modelo efectivo de la QCD denominado Método
de Campo Correlacionador (FCM, por sus siglas en inglés) (Dosch, 1987; Dosch y Simonov,
1988; Simonov, 1988), que se ha utilizado recientemente para describir la materia de quarks en

3En particular, las resonancias A y A* se clasifican como los estados excitados de mayor masa del neutrén
y protén, respectivamente, dado que estdn conformados por los mismos quarks constituyentes.
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Figura 2.1. Representacién del octeto bariénico: bariones formados por quarks u, d y s de
spin 1/2. Las particulas se ordenan en el eje vertical segtin su grado de extrarieza, S (cantidad
de quarks constituyentes s), y en el eje diagonal segtin su carga eléctrica Q. Ademads, el eje
vertical es un indicador de la masa de las particulas, se acomodan de mas livianas a mas
masivas, de arriba hacia abajo. Imagen tomada de Wikimedia Commons (2015a).

Figura 2.2. Idem fig. 2.1 para el decuplete bariénico. En esta tesis consideramos tinicamente
a las particulas A. Imagen tomada de Wikimedia Commons (2015b)

Quark Masa [MeV] Spin Carga eléctrica [e]

u 2.16 1/2 +2/3
d 4.67 1/2 -1/3
s 93.0 1/2 -1/3

Tabla 2.3. Masa, spin y carga eléctrica de los quarks utilizados en esta tesis, los tres quarks
més livianos del Modelo Estandar. Valores tomados de Tanabashi et al. (2018).

el interior de EHs (Plumari et al., 2013; Logoteta y Bombaci, 2013; Burgio y Zappala, 2016).
Este modelo supone que los quarks y gluones interactiian de manera no-perturbativa, a través
de la denominada aproximacion de single-line en el régimen no perturbativo, utilizando para
ello los campos correlacionadores de la fuerza fuerte y considerando su interaccién con los cam-
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pos de vacio (condensados de gluones y condensados de quarks) (Simonov y Trusov, 2007a).
De esta forma, el modelo incluye desde sus primeros principios la dindmica del confinamiento.
Las fases confinadas y desconfinadas son gobernadas a través de cuatro correlacionadores de
campo gaussianos: los correlacionadores de campos eléctricos de color, DF(x), Df (x), y los
magnéticos de color, D (x), Dfl (x), donde x representa la distancia quark-antiquark (Dosch,
1987; Kuz'menko et al., 2004). Los campos DE(x) y D (x) tienen un origen puramente no
perturbativo, mientras que Df (x)y D{I (x) contienen todos los diagramas perturbativos, pero
ademds contienen contribuciones no perturbativas (Di Giacomo et al., 2002).

Bajo esta aproximacién, la funcién de particién se puede factorizar en un producto de
las contribuciones de un gluén y un quark (antiquark), el correspondiente potencial termo-
dindmico puede ser calculado y, en consecuencia, la EdE de la materia de quarks puede ser
construida.

Al igual que otros modelos efectivos de la QCD, como el modelo de bolsa del MIT o el
modelo Nambu Jona-Lasinio, el FCM cubre por completo el plano T — u del diagrama de
fases de la QCD, desde la regién de altas temperaturas y altas densidades hasta la region de
altas densidades y bajas temperaturas, en la cual se encuentran los objetos compactos que
estudiamos en esta tesis (Pereira, 2013).

Las cantidades termodindmicas que surgen del FCM estan gobernadas a través de dos
pardmetros, el condensado gluénico, G, generado por DE(0), Df (0), DH(0) y D{i (0), y el
potencial estatico quark-antiquark, gg, de larga distancia, Vi, generado por Df (x), (Simonov y
Trusov, 2007a). A pesar de que la aproximacién single-line inhibe la interaccién quark-gluén,
existe una interaccion fuerte de quarks y gluones con el campo de vacio no perturbativo
(Nefediev et al., 2009). De esta manera, utilizando las contribuciones de quarks y gluones
simples en el GP termodinamico, la presién de quarks, P,, esta dada por (Simonov y Trusov,
2007b,a; Nefediev et al., 2009)

T4 (pg—Vi/2
Py=—dy ("T) , (2.13)
donde
* ut 1
¢v(a)=/ du (2.14)
0

Vu? + v? exp(\/u2+v2—a) +1

con v = my/T, ug el potencial quimico del quark, m, la masa desnuda del quark y T la
temperatura; la presién de gluones, Pg, estd dada por

8T* [ 1
P, = —/ dy x° . (2.15)
3% Jo exp ( %) -1

X+ 37

Considerando las contribuciones de los quarks u, d y s, la presién total del plasma de
quark-gluones, P, estd dada por

Pqg = Z(Pq"‘Pzi)"'Pg"'Pvac’ (2.16)
q=u,d,s

donde, Pj es la contribucién de los anti-quarks y P4 es la presién de vacio dada por (Simonov
y Trusov, 2007b,a; Nefediev et al., 2009)

_(11-2/3N)) Gy

vac = 2.1
32 2 (2.17)

donde Ny = 3 es el niimero de sabores que utilizamos en este modelo.
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En los proximos capitulos, dependiendo del problema que abordemos, utilizaremos y desa-
rrollaremos estas expresiones generales para calcular la EdE de quarks libres en nuestros
escenarios especificos.

Por otro lado, se ha sugerido que podrian existir otras fases de materia de quarks, fases
superconductoras de color, como el estado color-flavor locked o el estado 25C, méas favorables
a la estabilidad, debido a la aparicién de un condensado de diquarks que reduciria la energia
del sistema (Alford, 2001; Alford y Rajagopal, 2002; Lugones y Horvath, 2002; Alford et al.,
2008; Ranea-Sandoval et al., 2017). En este trabajo de tesis, en el marco del FCM y bajo
los escenarios de proto-EH y EH magnetizada, no consideraremos esta posibilidad para la
materia de quarks. El estudio de la superconductividad de color en estos contextos resulta,
en este sentido, un posible trabajo a futuro.

2.1.2.4. Materia lepténica

Los leptones, al igual que los quarks, son particulas fundamentales de spin 1/2, pero
que no forman parte de la interacciéon fuerte pues no poseen carga de color. Son un tipo de
particulas que se encuentran presentes independientemente del estado o fase de la materia
hadroénica y por lo tanto las consideramos en todas las capas internas de las estrellas que
modelamos.

Leptén Masa [MeV] Spin Carga eléctrica [e]
e 0.511 1/2 1
1 105.6 1/2 1

Tabla 2.4. Masa, spin y carga eléctrica de los leptones masivos considerados en esta tesis,
electréon, e, y muon, p. En los casos que incluimos los neutrinos electronicos, v,, fueron
considerados, de acuerdo al Modelo Estandar de particulas, con masa nula. Valores tomados
de Tanabashi et al. (2018).

En este trabajo, incluimos los leptones mas livianos y abundantes: el electrén, e~, el muén,
4, vy el neutrino electrénico, v, (ver tabla 2.4 para mas detalles). En este caso, realizamos
el tratamiento termodindmico a través del modelo de gas de Fermi tradicional, considerando
fermiones sin interacciones. El GP para una especie especifica de leptén [ y de masa m resulta
(Bednarek, 2007)

- A [ p4 1
Q(T, u) =-P =—g5—/ dp, 2.18
! =T8T )y T amE L+ e [(E - w/T] (2.18)

donde g es el factor de degeneraciéon y E = +/p2 + m? es el espectro de energia de la particula.
La presién lepténica total, Py, serd la suma de las presiones de todas las especies de leptones

consideradas,
PL=) P (2.19)
1

De la misma manera que con las otras familias de particulas, las expresiones especificas se
detallaran en los préximos capitulos dependiendo del escenario estudiado.

2.1.3. Sistemas magnetizados

En presencia de un CM, B, la cantidad de movimiento de una particula cargada eléctri-
camente resulta cuantizada en niveles de Landau en la direccién perpendicular a la direccién
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local del CM. Consideremos que el CM apunta localmente en la direccién del eje z y las
particulas poseen una carga eléctrica g y un spin s. Como resultado de la cuantizacién de
Landau, aparece un ntimero cuantico v, el cual depende del ntimero cudntico del momento
angular, n, y de la proyeccién del spin, o = —s, ..., +s, (Landau y Lifshitz, 1981),

v=n+ 1 gsgn(q) o, (2.20)
2 2

donde sgn(x) es la funcién signo y g es el momento magnético adimensional. En este trabajo,
adoptamos el valor g = 2 para particulas de spin 1/2, tal como se realiza en trabajos similares
(Broderick et al., 2000; Dexheimer et al., 2012; Strickland et al., 2012). Para particulas de spin
3/2, adoptamos el valor g = 2/3 (Belinfante, 1953; Torres del Castillo y Velazquez Castro,
2004). El momento transversal al CM -la direccién en la cual se cuantiza la cantidad de
movimiento de la particula- estd dado por

ki =2viq|B, (2.21)

E = k2 + m2(v), (2.22)

donde m?(v) = m? + 2v|g|B. Como consecuencia, la componente z del momento de Fermi se
expresa como

y el espectro de energia resulta

kp-(v) = Vu2 - 2vig|B —m?. (2.23)

Para que el valor de kFr , sea real, se debe imponer v < v, donde

M2_m2J

L 2.24
2|q|B (2:24)

Vmax = \‘
donde | x| es el mayor niimero entero menor o igual que x.
Considerar el efecto de la cuantizacién de Landau en las cantidades termodindmicas,
implica realizar el siguiente reemplazo en las integrales termodinamicas,

+8 V<Vmix

1 5 lgB] kp,z(v)
w/---dkﬁﬁ_z Z_;) /0 o dk,. (2.25)

Ademas, modelar la presencia de un CM implica agregar un nuevo grado de libertad al
potencial termodindmico considerado. En nuestro caso, el GP termodinamico se modifica tal
que (Callen, 1985)

(T, i, B) = € — sT — Z nip; — MB, (2.26)
i

donde M es la magnetizacién de la materia, la cual, construyendo el GP, se puede calcular
mediante la relacion

M =—-3Q/IBr 1y - (2.27)

2.2. Macrofisica

Una vez obtenida la EJE de la materia hibrida, podemos pasar a la faceta de la ma-
crofisica. En este sentido, debemos plantear y desarrollar los modelos que permitan estudiar
las ENs como objetos astrofisicos. En primer lugar, las ENs son los objetos astrofisicos con
mayor densidad conocidos. Como tales, el tratamiento que se aplique sobre ellos, a diferencia
de las estrellas convencionales y las enanas blancas, debe ser relativista. Ademas, a pesar del
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escaso conocimiento, que se ha obtenido observacionalmente, acerca de las propiedades de
la estructura interna de estos objetos, debido a su pequefio tamaiio y su débil luminosidad,
las recientes y futuras observaciones de ondas gravitacionales abren la puerta para realizar
nuevas predicciones contrastables. De esta manera, existen una serie de cantidades macros-
cOpicas que surgen como resultados de los modelos propuestos y que podrian funcionar como
predicciones, para verificarlos o descartarlos, teniendo en cuenta las restricciones impuestas
por las observaciones.

2.2.1. Ecuaciones TOV

A lo largo de la tesis, tomaremos como hipdtesis que las ENs son objetos estaticos y con
simetria esférica. Ademés, al trabajar con un objeto aislado, supondremos que por fuera de
la estrella hay vacio. En el marco de la teoria de Relatividad General, la métrica més general
que describe los objetos con estas caracteristicas estd dada por (Glendenning, 2000)

ds? = —e®dr? + 2 gr? 4 12402, (2.28)

donde dQ? = d6? + sen’6 d¢?. Para el regién vacfa exterior a la estrella, r > R, esta métrica
toma la forma de la métrica de Scwarzschild (Glendenning, 2000):

2GM 2G6M\ !
ds? = — (1 - G—) dr® + (1 - G—) dr® + r?dQ?, (2.29)
r r

donde G es la constante de gravitacién universal y M es la masa gravitacional total del objeto.
En nuestro caso, el radio de Schwarzschild, ry = 2GM, no tiene especial importancia, pues
esta métrica solo es valida como solucién fuera del objeto y ry quedara por dentro del objeto.

Para calcular la estructura estelar necesitamos estudiar la métrica en el interior del objeto.
Si se plantean las ecuaciones de Einstein para esta métrica junto con un tensor energia-
momento, T, , de un fluido ideal estético,

T, = diag(e, P, P, P) (2.30)

donde € es la densidad de energia y P la presion, se llega a las ecuaciones de estructura de
Tolmann-Oppenheimer-Volkoff (TOV) (Glendenning, 2000):

dP  Gm(r)e(r) [1 + P(r)/e(r)][1 + Arr3P(r)/m(r)]
dar 2 1-2Gm(r)/r ’

(2.31)

d
d_’f = 4nr® e(r), (2.32)

donde P(r) y €(r) son la presién y densidad de energia en el radio r y m(r) es la masa encerrada
en una esfera de radio r.

Las ecuaciones (2.31) y (2.32) constituyen las ecuaciones de equilibrio hidrostético re-
lativista para un objeto con simetria esférica. Resolverlas permite construir configuraciones
estaticas de objetos compactos. Para ello, es necesario, por un lado, incluir la condiciéon de
borde en el centro de la estrella, r = 0,

m(r=0)=0; (2.33)

ademas, el radio para el cual se cumple P = 0 determina el radio total de la estrella, r = R,
condicién que se resumen en la expresion

P(r=R)=0. (2.34)
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Por otro lado, resolver las ecuaciones (2.31) y (2.32) requiere incluir la EdE de la materia,
P = P(¢). Este es el punto donde la microfisica, descripta por los modelos presentados en las
secciones 2.1.2, se acopla con la macrofisica y produce resultados a nivel astronémico.

De esta manera, resolver las ecuaciones (2.31) y (2.32), junto con las condiciones de bor-
de (2.33) y (2.34) y dado un valor inicial para la densidad de energia central . = e(r = 0),
nos permite obtener una configuracién estacionaria en equilibrio hidrostatico. En otras pa-
labras, existe una relaciéon univoca entre la masa, M, el radio, R, y la densidad de energia
central de un objeto compacto. Por lo tanto, dada una EdE especifica, las ecuaciones TOV
se integran considerando, como condicién inicial, un amplio rango de densidades centrales y,
de esta manera, se obtiene una familia de configuraciones en equilibrio hidrostatico, donde
cada estrella de dicha familia tiene una masa y un radio distinto.

2.2.2. Criterios de estabilidad

La estabilidad de una estrella en equilibrio hidrostatico puede ser determinada a través
del analisis de la respuesta de la estrella a perturbaciones radiales (Chandrasekhar, 1964).
Cuando una estrella estable es perturbada, los elementos de fluido a lo largo del interior de
la estrella oscilan alrededor de su posiciéon de equilibrio, comprimiéndose y expandiéndose
periédicamente. Por el contrario, pequenas perturbaciones crecen indefinidamente en el caso
que la estrella sea inestable, dando lugar al colapso del objeto o a su ruptura'.

En el caso de estrellas hibridas, para analizar la estabilidad se debe prestar especial aten-
cién a los elementos de fluido en el vecindario de la interfase hadréon-quark. A medida que el
fluido oscila, la presién se vuelve intermitentemente més grande o mas pequenia que la presion
de transicion de fase. La transicion de fase hadrén-quark es un mecanismo complejo que invo-
lucra interacciones fuertes, efectos de superficie y de curvatura, efectos de apantallamiento de
Coulomb?, ete. (ver Lugones y Grunfeld (2017) y referencias alli mencionadas). Por lo tanto,
un elemento de fluido oscilando alrededor de la presiéon de transicién no necesariamente ex-
perimentard una transicion de fase. La probabilidad de que tal transicion ocurra depende del
tiempo de nucleacion de la materia de quarks®, que resulta una cantidad modelo-dependiente,
con un valor incierto (ver Bombaci et al. (2016); Lugones (2016); Lugones y Grunfeld (2017)
y referencias alli mencionadas). Con el objetivo de analizar la estabilidad de EHs, tendremos
en cuenta dos casos limite: las transiciones de fase lentas y las rdpidas. Transiciones de fase
lentas (los tiempos caracteristicos de nucleacién son més grandes que los periodos asociados
a las perturbaciones radiales) implican que los elementos de volumen en la interfase se esti-
ren y se compriman sin cambiar de fase. Las transiciones rapidas, en cambio, implican una
conversién cuasi inmediata de una fase a otra de los elementos de volumen en la vecindad
de la interfase. Cuando se introduce este tipo de procesos en contextos estelares, el tipo de
transicion de fase afectara el comportamiento del valor del radio de la estrella donde se ubica
la interfase hadrén-quark. En el caso de transiciones lentas, el valor del radio de la interfase
oscila junto con las oscilaciones de la estrella. En el caso de las transiciones rapidas, justa-
mente debido a la transicién cuasi inmediata, el radio de la interfase se mantiene en un valor
constante, a pesar de las oscilaciones de la estrella (Haensel et al.; 1989; Pereira et al., 2018).

IDado que este estudio perturbativo se realiza a orden lineal, estas afirmaciones son ciertas salvo potenciales
efectos no lineales, los cuales podrian contribuir de maneras no estimadas.

2E] apantallamiento de Coulomb es un fenémeno que ocurre en sistemas donde la presencia de algin
material, e.g. material dieléctrico, o de un gas de particulas cargadas eléctricamente, e.g. electrones, apantalla
la interaccion electrostatica coulombiana de larga distancia entre particulas, e.g. protones, sumergidas en dicho
medio.

3El tiempo de nucleacién de la materia de quarks es el tiempo caracteristico que la materia de quarks, en
condiciones de inestabilidad, tarda en reagruparse formando hadrones
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Desde un punto de vista microscopico, es necesario analizar la conversién hadrén-quark
para los elementos de fluido perturbados en la interfase. Este andlisis permitird caracterizar
mejor los escenarios en los cuales ocurre la transiciéon de fase y los motivos que determinan
que esta sea rapida o lenta. La interfase se encuentra en principio a cierta presién P;., en la
cual las energias libres de Gibbs por barién de la materia hadrénica (H®?) y de la materia de
quarks (Q°?) son iguales (ver figura 2.3). Ambas fases (H®! y Q°?) estdn, individualmente,
en equilibrio quimico bajo interacciones débiles. Para presiones menores que P, se encuen-
tra favorecida la fase H*? debido a su menor energia libre; por el contrario, para presiones
por encima de P, es favorecida la fase 0°d. Consideremos un pequefio grumo de materia
hadrénica en las cercanias de la interfase, en equilibrio en la fase hadrénica. Si la estrella
no es perturbada, este grumo se encuentra en equilibrio térmico, mecénico y quimico, como
cualquier otro elemento de fluido dentro de la estrella. En particular, el equilibrio quimico
bajo interacciones débiles determina univocamente la abundancia de todas las especies de
bariones y leptones. Cuando este pequeno grumo hadrénico es perturbado radialmente, se
desplaza hacia la fase de quarks, la cual se encuentra a una presion levemente por encima de
P;l (ver figura 2.3). En esta nueva posicién, este grumo estd sometido a una sobrepresion,
que puede convertir hadrones en quarks si el estado de materia desconfinada de quarks tiene
una energia libre de Gibbs por barién menor. Sin embargo, dado que el desconfinamiento esta
regulado por las interacciones fuertes, las abundancias de quarks y leptones de la materia de
quarks recién desconfinada estdn determinadas por lo composicién de la fase hadroénica de la
cual proviene el grumo; méas especificamente, determinadas por las condiciones de conserva-
cién de sabor detalladas en los trabajos de Olesen y Madsen (1994) y Lugones y Benvenuto
(1998). Como consecuencia de esto, este grumo recién convertido estara fuera de equilibrio
quimico, y no podra ser ubicado a lo largo de la curva Q®? de la figura 2.3. Diferentes modelos
calculados en los trabajos de Olesen y Madsen (1994); Lugones y Benvenuto (1998); lida y
Sato (1998); Bombaci et al. (2004); Lugones y Grunfeld (2011) muestran que, si la materia
de quarks se forma bajo las condiciones de conservacién de sabor mencionadas, alrededor de
la presion P;., entonces su estado puede representarse por el punto 1* sobre la curva Q*, el
cual esta siempre sobre el punto 1°4 con coexistencia de fases en equilibrio quimico (ver figu-
ra 2.3). Dado que la transicién al punto 1* es energéticamente inviable, el grumo hadrénico
perturbado se moverd hacia la derecha a lo largo de la curva sélida azul de la figura 2.3, Una
transicion de fase ocurrira si el grumo es capaz de alcanzar el punto 2%, donde la energia libre
de H® and Q* son iguales. Por lo tanto, la transicién de fase serd répida si las presiones P y
P;. se encuentran suficientemente cerca entre si, y serd lenta si resultan estar suficientemente
alejadas. Un razonamiento analogo a este resulta valido para la conversién de un grumo de

quarks a materia de hadrones en la interfase.

Como los célculos de la EAE para materia densa desde primeros principios no se encuen-
tran resueltos, aiin no existe una respuesta concluyente respecto a la naturaleza, rapida o
lenta, de la transicién de fase. Sin embargo, resultados numéricos utilizando diferentes mode-
los fenomenolégicos muestran que los tiempos de nucleacién resultan extremadamente grandes
comparados con los periodos asociados a las oscilaciones radiales, sugiriendo fuertemente que
la conversién hadrén-quark en la interfase podria ser lenta (Iida y Sato, 1998; Bombaci et al.,
2004; Lugones y Grunfeld, 2011).

En este escenario de transiciones lentas y rdapidas, la estabilidad de los objetos compactos
se estudia calculando los modos de oscilacion radiales. Al analizar el espectro de frecuencias
de las oscilaciones radiales de un objeto estelar con simetria esférica se puede ver que, si la
frecuencia del modo fundamental es un ntimero real (w% > 0), entonces cualquier perturbacién
radial en la estrella producira desplazamientos oscilatorios en el fluido y la estrella resultara
dindmicamente estable (Chandrasekhar, 1964). Afortunadamente, en muchos casos, una con-
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interfase
estelar

Presién

Figura 2.3. Representacién esquematica de la energia libre de Gibbs por barién de la
materia hadrénica y de quarks en equilibrio quimico bajo interacciones débiles (H®? y Q°4
respectivamente), y de la materia de quarks recién desconfinada fuera de equilibrio quimico
(Q%). La fase Q* tiene la misma composicién de sabor que H®? a igual presién (ver Olesen
y Madsen (1994); Lugones y Benvenuto (1998); Tida y Sato (1998); Bombaci et al. (2004);
Lugones y Grunfeld (2011)). El proceso de conversién es rapido si las presiones P, y Py,
son cercanas entre si. Si no, la conversién serd lenta. Imagen adaptada de Mariani et al.

(2019)

dicién de equilibrio mucho més simple puede ser obtenida a partir de la anterior. De hecho,
es conocido el resultado que afirma que una estrella fria con simetria esférica, en equilibrio
termodinamico e hidrostatico y con una EdE con una sola fase es inestable si se cumple que

OM/de, < 0, (2.35)

donde M es la masa total de la estrella y €. su densidad central (Harrison et al., 1965). Este
resultado indica que, dada una familia de estrellas construidas a partir de una determinada
EdE, la tltima estrella estable de la familia, antes de que comience una rama de estrellas
inestables, sea la estrella de masa maxima. Sin embargo, este resultado no es necesariamente
valido si la estrella ain no se encuentra en equilibrio termodindmico (Gourgoulhon et al.,
1995) o si el sistema contiene multiples fases separadas por transiciones de fase abruptas
(Haensel et al., 1989; Pereira et al., 2018; Pereira y Lugones, 2019). En particular, se ha
mostrado en el trabajo de Pereira et al. (2018) que el criterio de estabilidad tradicional de
la ecuacién (2.35) sigue siendo valido en los casos que las transiciones de fase sean rapidas,
pero deja de serlo para transiciones de fase lentas. De hecho, en el caso de transiciones de fase
lentas, la frecuencia del modo fundamental puede ser un nimero real, indicando estabilidad,
incluso para algunas configuraciones que cumplen M /de. < 0. Por lo tanto, para transiciones
de fase lentas, nuevas configuraciones de estrellas estables pueden aparecer ademés de las
configuraciones tradicionalmente estables.

Para determinar las configuraciones de equilibrio estable en el caso de transiciones lentas
es necesario calcular el modo de oscilacion fundamental para cada configuracién de equilibrio.
Sin embargo, dado que las estrellas inestables estan caracterizadas por frecuencias puramente
imaginarias (w% < 0), para estudiar la estabilidad es necesario concentrarse en el caso wg =0.
Con este fin, se puede fijar w = 0 en las ecuaciones de oscilacion radiales. Para el desplaza-
miento radial del fluido, & = Ar/r, y para la correspondiente perturbacién lagrangiana de la
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presién, AP, estas ecuaciones resultan (Pereira et al., 2018)

% =V(r)é + W(r)AP, (2.36)
dﬁ_rP = X(r)é +Y(r)AP. (2.37)
donde los coeficientes estas dados por
V(r) = -g _ ‘;—I:(P—ie), (2.38)
W(r) = —%%, (2.39)
X(r)= —42—1: + ( Z—T)Q(P : 9 — 8ne (P + €)Pr, (2.40)
Y(r) = c;_f P _1'_ o 47n(P + e)ret, (2.41)

donde la funcién A(r) es la funciéon de la métrica estatica y con simetria esférica, presentada
en la ecuacion (2.28), y I' es el indice adiabatico, dado por I' = (ng/P)(dP/dng).

Para resolver estas ecuaciones es necesario imponer condiciones de juntura en la interfase.
La naturaleza de la transicion de fase puede ser expresada a través de dichas condiciones
de juntura con condiciones mateméaticamente simples sobre las variables de desplazamiento
radial del fluido, &, y sobre la correspondiente perturbacién lagrangiana de la presion, AP,
en la interfase (Pereira et al., 2018). En el caso de transiciones lentas, el salto en £ y AP a lo
largo de la interfase debe ser siempre nulo,

[&lE =&l -4 =0, [AP]T = AP — AP =0, (2.42)
donde ™ y ~ representan los valores de las funciones de un lado y otro de la interfase, producto

de la transicién abrupta. Para transiciones rapidas se tiene que

+

, [AP]T =0, (2.43)

1

['fr]— = AP P_(,)

donde P = dPy/dr es el gradiente para la presion no perturbada en la interfase.

A partir de las ecuaciones (2.36) y (2.37) y de las condiciones (2.42) o (2.43), segtn sea
el caso, es posible determinar las propiedades de la estrella para la cual la frecuencia del
modo radial fundamental es nula. Debido a que, en este nuevo escenario, esta estrella no es
la estrella con masa maxima, la denominamos configuracion terminal, y a su masa, masa
terminal, M = M (a)g = 0). Para determinar My, se deben resolver las ecuacién (2.36)-(2.37)
simultdneamente con las ecuaciones TOV (2.31)-(2.32) para una dada densidad de energia
central y utilizar las condiciones iniciales para & y AP,

£(0) = constante, AP(0) = =3I'(0)P(0)£(0). (2.44)

Al llegar a la superficie de la estrella, en general AP(0) no seréd cero, dado que, al considerar
forzadamente w = 0, no estamos resolviendo el problema de Sturm-Liouville*. Barriendo

4Se denomina problema de Sturm-Liouville al escenario donde se tiene una ecuacién diferencial ordinaria de
segundo orden, con una forma particular, en la que se establece un problema de autovalores, y con condiciones
de contorno. En estos casos, la solucién consiste en hallar tanto la familia de funciones que satisfacen la
ecuacién diferencial, las autofunciones, como los autovalores asociados.
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diversos valores de la densidad de energia central, se puede hallar alguna configuracién que
efectivamente verifique la condicién AP = 0 en la superficie de la estrella. Esta configuracién
serd terminal siy solo si la funcién &(r) correspondiente no posee nodos dentro de la estrella.
Si &(r) tiene algin nodo, significa que, para esa configuracién, la estabilidad de algiin modo
excitado estd cambiando (estabilizdndose o desestabilizandose).

2.2.3. Masa bariénica
En general, hasta aqui hemos utilizado el término masa, M, para referirnos especificamente
a la masa gravitacional, dada por

R
M= Mg = / 4rr? e(r) dr . (2.45)
0

A lo largo de esta tesis, en los casos donde no se especifica explicitamente, esta serd la
definicién que le asignamos a este término. Sin embargo, veremos que, en ciertos contextos,
resulta de utilidad escribirlo explicitamente mediante el simbolo de masa gravitacional, Mg,
para diferenciarla de la masa bariénica, Mg, dada por

3 R Anr® ng(r)
MB =mpn ‘/0 [1 _ 2Gm(r)/r]1/2 dl", (246)

donde my es la masa del nucleén y ng(r) es la densidad numérica bariénica. La masa bariénica
representa la masa que sumarian individualmente las numerosas particulas que conforman la
estrella si estuvieran aisladas unas de otras. (Glendenning, 2000).

De acuerdo con el trabajo de Bombaci (1996), cuando existe un proceso de evolucién
dindamico en esta clase de objetos, resulta de utilidad recurrir al concepto de masa baridnica.
Esto es asi pues, para un objeto compacto aislado, resulta razonable suponer que Mp es
una cantidad que se mantiene constante a lo largo de toda la evolucién, mientras que Mg
no necesariamente lo hace. En este sentido, cuando estudiamos procesos evolutivos, el plano
Mg — Mp provee una manera adecuada para estudiar la evolucion y la estabilidad de estos
objetos. En esta tesis, veremos en los préximos capitulos que la naturaleza de los procesos
evolutivos abordados seran variados, pero que este enfoque resulta aplicable en todos los
casos.

2.2.4. Deformabilidad de marea

La deformabilidad de marea, A, de un objeto compacto es una magnitud que, en términos
cualitativos, cuantifica la deformacion cuadrupolar del objeto como respuesta a los efectos de
marea de un campo gravitatorio externo. En nuestro caso de interés, el campo gravitatorio
externo estaria producido por una estrella companera binaria. En particular, esta magnitud
resulta de especial importancia en la astronomia de ondas gravitacionales de ENs, dado que
determina la senal de la onda antes de la colisién, en el proceso de fusién de dos ENs. En
este sentido, los resultados obtenidos, provenientes de analizar la sefial del evento GW170817,
han puesto fuertes restricciones en la deformabilidad de marea adimensional, A, para una EN
de 1.4 Mg, A1.4 < 800 (Abbott et al., 2017; Annala et al., 2018; Most et al., 2018; Raithel
et al., 2018). Por este motivo, el célculo de esta magnitud resulta de especial relevancia para
la contrastacién de los modelos con los datos observacionales.

A orden lineal, 1 estd relacionada con el ntimero de Love adimensional, ko, asociado a las
perturbaciones cuadrupolares, € = 2,

2
A= 5k2R5 : (2.47)
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Finalmente, la deformabilidad de marea adimensional, A, se define como
A=1/M°. (2.48)

Los detalles relacionados con los célculos involucrados en la obtencién de A para modelos
estelares con discontinuidades abruptas en sus perfiles de densidad de energia se pueden ver
en el trabajo de Han y Steiner (2018). En dicho trabajo se establece que k2 se puede expresar
en términos del pardmetro de compacticidad, 8 = M/R,

_8°

ko = ==(1- 2B8)*[2 + 2B(y — 1) — y] x {2B[6 — 3y + 3B(5y — 8)]+ (2.49)
+4B%[13 — 11y + B3y — 2) + 28%(1 + y)] + 3(1 - 2B)?[2 — y+ (2.50)
+2B8(y — D]In(1 - 28)} 71, (2.51)

donde y = y(r)|,=r. La funcién y(r) satisface la ecuacién diferencial de primer orden,

ry’(r) + y(r)2 + y(r)et [1 +4nr? (P - E)] +r20(r) = 0, (2.52)
~anet|op s ser £EE] 68 Ly 2.53
O(r) = 4me + E+dP/de - r_Q_V , (2.53)

con la condicién de contorno y(0) = 2. Las funciones A(r) y v(r) son las funciones de la métrica
estdtica y con simetria esférica presentada en la ecuacién (2.28). Ademads, cuando se considera
una transicion de fase que ocurre a través de una discontinuidad abrupta, se debe agregar la
condicién de juntura mediante la expresién que relaciona la funcién y(r) de ambos lados de
la interfase,

_ 4rrd Ae

m(ry) '

Z=y" -y (2.54)

donde r; es el radio de la estrella en el que ocurre la transiciéon y Ae es el salto en la densidad de
energia entre la fase de quarks y la fase de hadrones en la interfase, producto de la transicién
abrupta.

Dada la EdE y las condiciones iniciales para la estrella, la deformabilidad de marea se
pueden calcular de manera simultanea a las ecuaciones TOV, ecuaciones (2.31)-(2.32).

2.3. Cdbdigo NESTOR

Con el objetivo de automatizar los calculos de la transicién de fase, la EAE y la estructura
estelar, durante el desarrollo de este doctorado se desarrolld un cédigo que denominamos
NESTOR, por sus siglas en inglés Neutron-Star-Object Research. Este c6digo esta compuesto
de una combinacién de rutinas y scripts en diferentes lenguajes que permiten organizar, de
manera secuencial y automatizada, el proceso de calculo y el barrido del espacio de parametros
de los diferentes modelos involucrados.

En lineas generales, NESTOR posee una columna vertebral desarrollada en c6digo BASH,
a partir del cual se definen las condiciones bajo las cuales se van a realizar las corridas, selec-
cionar el valor de los parametros de los modelos y administrar las carpetas y los archivos que
van ha utilizarse o crearse durante el proceso de calculo. Por fuera de esta columna principal,
existen diversos moédulos, invocados desde el propio script global en BASH, abocados a re-
solver distintas instancias del proceso. Los célculos para obtener la EdE y demas cantidades
termodinamicas relevantes, como la densidad barionica, entropia o las abundancias de cada
especie de particula, para cada fase de la materia en el interior de la estrella, se realizan a
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través de respectivos cdédigos en FORTRAN. Asimismo, se ejecutan calculos, en scripts escri-
tos en los lenguajes MATHEMATICA, AWK, SED y BC, que calculan la transicion de fase y
permiten construir la EAE hibrida. Los calculos asociados a la integracién de las ecuaciones
TOV y la estructura estelar también se resuelven mediante un cédigo escrito en FORTRAN.
En cada instancia, ademds, se ejecutan scripts de GNUPLOT que realizan graficos de con-
trol para verificar los resultados y clasificarlos rapidamente. Finalmente, todos los resultados
se guardan y ordenan en archivos organizados de tal manera que permite un facil acceso y
andlisis posterior.

En la figura 2.4 se puede ver un diagrama de flujo de este cédigo que permite visuali-
zar con mayor claridad la descripciéon anterior. Sin embargo, es importante aclarar que este
diagrama es solo esquematico, dado que en realidad no existe una tnica versién del cédigo,
sino diversas adaptaciones dependiendo de las necesidades de cada trabajo donde fue imple-
mentado. En este sentido, ademés de ser desarrollado para el trabajo realizado durante este
doctorado, debido a su versatilidad, NESTOR permitié automatizar otros trabajos realizados
en diferentes colaboraciones.
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Figura 2.4. Esquema del diagrama de flujo del c6digo NESTOR. Si bien existe mas de una
versiéon de NESTOR, este diagrama resume los aspectos principales de su funcionamien-
to. Cada modulo esta programado en lenguaje BASH, el cual, a su vez, convoca distintos
programas o submoédulos. Cada programa o submédulo se especializa en alguna tarea espe-
cifica y, en ese sentido, se encuentra programado en algun lenguaje particular: FORTRAN,
MATHEMATICA, GNUPLOT, AWK, SED, Bc.



Capitulo 3

Estrellas hibridas isoentrépicas: una
aproximacion al estudio del
enfriamiento

3.1. Introduccion

En este capitulo, tal como se anticipé en la seccién Objetivos y metodologia de la Tesis de
Doctorado, abordamos el escenario de las proto-EHs. Este trabajo fue desarrollado durante la
primer mitad del Doctorado, cuyos resultados fueron publicados en el trabajo Mariani et al.
(2017).

Una proto-EN es el remanente compacto que queda al final de la evolucion de una estrella
de masa intermedia, inmediatamente después de una explosion de supernova (Woosley et al.,
2002). El estado de proto-EN resulta un estado transitorio que evoluciona muy rapidamente,
en cuestién de segundos, a través de procesos de enfriamiento y difusién de neutrinos. Por
consiguiente, el estudio de estos objetos debe realizarse considerando los cambios que el
objeto experimenta a lo largo de las distintas etapas de esta evolucion. Al final de la vida
de la estrella gigante progenitora, la implosién de su nicleo, que dura entre 0.5 y 1 segundo,
conduce a un rebote que genera la onda de choque que da lugar a la supernova. En algunos
milisegundos, luego del rebote y en paralelo con la explosién de la estrella progenitora, el
nucleo, rico en leptones, alcanza el equilibrio hidrostatico y se forma la proto-EN. Durante
decenas de segundos este objeto evoluciona, a través de su enfriamiento y desleptonizacion,
hasta alcanzar el estado de EN fria. La mayoria de la energia perdida durante este proceso se
emite durante este proceso lento de enfriamiento y desleptonizacién y no durante la rdpida
instancia previa de colapso y explosion. De hecho, del total de la energia liberada durante el
proceso de formacién de la EN, Ej, ~ 103 erg, solo una muy pequefia parte estad asociada
a la supernova, Ej, ~ 10°! erg (Burrows y Lattimer, 1986). Para ilustrar esta evolucién,
en la figura 3.2, adaptada del trabajo de Prakash et al. (2001), se presenta un diagrama
esquematico de la formacion y evolucién de una EN.

En el proceso de reacomodamiento y desleptonizacion descripto en el parrafo anterior,
en el interior de la proto-EN podria ocurrir una transicién de fase a un estado exético de
la materia. En nuestro caso, estudiamos la posibilidad de que, considerando el régimen de
densidades que tiene lugar en el interior de las ENs, ocurra una transicién de fase hadrén-
quark, dando lugar a una proto-EH. Para describir la fase hadrénica, hemos utilizado una EdE
basada en el modelo RMF y desarrollada por Shen et al. (2010a,b, 2011) para simulaciones
astrofisicas de supernovas. Para la fase de materia de quarks en el niicleo interno de la estrella,
se ha realizado un desarrollo semi-analitico del modelo FCM a temperatura finita. Ademés,
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Figura 3.1. Diagrama esquematico de la formacién y evolucién de una EN. Se representan
las principales etapas con sus respectivos tiempos caracteristicos ¢, radio r, entropia por
barién s (en unidades de la constante de Boltzmann), abundancia lepténica ¥y , y abundancia
de neutrinos ¥%,. En nuestro trabajo, nos enfocamos en estadios isoentrépicos que en esta
figura corresponden con las etapas (2), (3) y (4), en las cuales ya no hay acrecién y la
evolucién ocurre por desleptonizacién y enfriamiento. La posibilidad de colapso y formacion
de un agujero negro, que se presenta en este diagrama, también es considerada en nuestro
trabajo (ver seccion 3.4). Diagrama traducido del original en Prakash et al. (2001).

como anticipamos en la subsecciéon 2.1.1, para calcular dicha transicion de fase consideramos
el escenario de la construcciéon de Maxwell.

Ademas, aplicamos el formalismo, desarrollado por Pereira et al. (2018) y presentado en
la seccion 2.2.2, para estudiar la estabilidad dindmica de los objetos compactos con transi-
ciones de fase abruptas rapidas y lentas. Bajo este enfoque, la condicién usual de estabilidad,
OM/de. > 0, donde €. es la densidad de energia central para una estrella de masa total M,
solo se conserva en el caso de transiciones de fase rapidas. Para el caso de transiciones de fase
lentas, la rama de estabilidad puede extenderse més alla de la estrella de masa méaxima de
una determinada familia de estrellas.

Con el objetivo de calcular la transicion de fase, la EAE y las cantidades astrofisicas para
el estudio de las proto-EHs, se utilizara el c6digo NESTOR. Para este escenario, dicho c6digo
se adapté de manera que calcule la EdE a temperatura finita y entropia constante, teniendo
en cuenta las condiciones de equilibrio esenciales de la materia en la proto-EH: la condicién
de equilibrio beta, neutralidad de carga eléctrica y la conservacién de los nimeros bariénico
y leptoénico.

A través de los calculos que realiza NESTOR, también es posible comparar la masa
bariénica, Mg, de cada familia de estrellas entre los tres estadios considerados (etapas (2), (3)
y (4) de la figura 3.2). Bajo la hipétesis de que la masa baridnica se conserva para un objeto
aislado durante el proceso de evolucién térmica, la masa gravitacional de la estrella, Mg, la
cual corresponde a la energia relativista total de la estrella, cambia durante esta evolucién.
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Por lo tanto, se puede realizar un anélisis de la evolucién térmica en el plano Mg — Mg a lo
largo de una recta de masa bariénica constante (Bombaci et al., 2016). La comparacién de los
tres estadios evolutivos en el plano Mg —Mp permite estimar en qué momento, para una dada
configuracién estelar, ocurre la transicion de fase de materia hadrénica a materia de quarks.
De este modo, es posible analizar, esqueméaticamente, la evoluciéon térmica de las proto-
EH a través de instantaneas isoentrépicas consecutivas, estudiando ademaés la composicién,
estructura y estabilidad en cada etapa.

3.2. Instantaneas de la evolucién térmica de las proto-estrellas
hibridas

Hasta que la proto-EN alcanza el equilibrio termodindmico, atraviesa un proceso de evolu-
cién térmica. El escenario evolutivo que planteamos estd basado en calculos hidrodindamicos
realizados con EdE esqueméticas (Burrows y Lattimer, 1986). En este sentido, en nuestro
trabajo retomamos el planteo que se realiza en los trabajos de Prakash et al. (1997); Steiner
et al. (2000); Shao (2011), donde la evolucién térmica de la proto-EN, una vez que alcanza el
equilibrio hidrostatico, puede ser, aproximadamente, descripta por tres estadios isoentrépicos
caracteristicos.

La EN recién formada comienza con una entropia por barién s ~ 1 (en unidades de la
constante de Boltzmann), con una poblacién de neutrinos atrapados, ¥, # 0, cuya abundancia
queda determinada a través de la condicién sobre la abundancia total de leptones, que se
conserva localmente dentro de la estrella, ¥; ~ 0.4. Este estadio es dominado por la difusién
de neutrinos, pero dado que su camino libre medio es mucho menor que el radio de la estrella,
se mantienen atrapados en su interior. Ademaés, los neutrinos inhiben la presencia de muones.
Por lo tanto, esta primer etapa queda caracterizada por las condiciones sobre la entropia por
barién, s, y las abundancias leptonicas, Y7,

ol vy, =l e gy iy, 2T g (3.1)
npg np

Durante los primeros ~ 15 segundos, la difusiéon de neutrinos desleptoniza la materia
estelar y calienta la estrella. Durante este proceso, la abundancia ¥, # 0 evoluciona a un
estado en el cual ¥, = 0. Ademas, una vez que el potencial quimico de los electrones alcanza
el valor de la masa del muodn, los muones comienzan a aparecer. El aumento de estos reduce el
numero de electrones y afecta la fraccién de protones de la materia estelar. La estrella alcanza
el maximo de temperatura en esta etapa y el material que la compone tiene una entropia
por barién de s ~ 2. Por lo tanto, luego de estos ~ 15 segundos, se alcanza la segunda etapa,
caracterizada por las siguientes condiciones,

sx2, ¥, = o0, Y, = . (3.2)

v,
np H ng

El proceso de desleptonizacién contintia y, luego de algunos minutos, la proto-estrella se
enfria y la entropia por barién decrece, finalmente, a s = 0. Esta etapa puede ser caracterizada
segin

Ve

n
5=0,%, =2 =0, Y, = =0. (3.3)

> V,
¢ np * np

El objeto resultante, luego de estas tres etapas, es una EN fria y estable.

De esta manera, caracterizamos, de una forma simplificada, a través de estadios isoentré-
picos, la evolucion térmica de una proto-EN. Este enfoque nos permite estudiar la estructura
y composicion de las EHs durante sus primeros minutos de existencia.
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3.3. Modelos para la ecuacion de estado hibrida a entropia
constante

Una vez caracterizados los escenarios astrofisicos que estudiamos, presentamos los modelos
de materia densa con los que construimos la EdE hibrida e isoentrépica para cada etapa de
la proto-EH.

3.3.1. Fase de materia de quarks

En primer lugar, para modelar el nicleo interno de quarks de las proto-EHs utiliza-
mos el FCM. En este punto, es conveniente retomar los desarrollos planteados en la subsec-
cién 2.1.2.3. Dado que la ecuacién (2.13) coincide con la presién de una gas de Fermi-Dirac
libre en el caso V; = 0, es posible realizar un doble desarrollo en serie de potencias en términos
de mz/ (u?T? + m?l)2 y (ug = V1/2)/T para calcular semi-analiticamente dicha ecuacién. Este
calculo fue hecho adaptando la aproximacién desarrollada en el trabajo de Masperi y Orsaria
(2004) para un gas de quarks extrafio (compuesto por los quarks u, d y s) a temperatura
finita. Los detalles del cédlculo estdn dados en el apéndice A.

Por otro lado, en este caso, la ecuacién (2.15) puede ser resuelta analiticamente, dando
como resultado: - oV

Py =16 —Lis [exp (‘g?l)] , (3.4)

donde Lig(z) es la funcion de Jonquiére de orden s'.

La densidad de energia, €, recurriendo a la relacién de Euler, es
€gg = —Pgg + Z Ughgg + TSqq. (3.5)
q=u,d,s

0P, . L, . OP, . ;
donde nge = aﬂl £, es la densidad numérica de quarks y S;, = —51%, es la densidad de entropia.
q

El potencial ¢g de larga distancia, Vi, estd dado por (Simonov y Trusov, 2007a,b; Nefediev
et al., 2009)

V) = ‘/OI/T dr(1-1T) ‘/000 dy xD¥ (\//\/2 +T2) ) (3.6)

A pesar de que los valores fenomenolégicos de Vi y Go estan restringidos por célculos
realizados en lattice QCD (LQCD) a densidad bariénica nula y temperatura finita, el com-
portamiento del plasma de quarks y gluones a bajas temperaturas y potenciales quimicos
altos, como ocurre en el nicleo de las ENs, podria ser muy diferente (Burgio y Zappala,
2016). Por otro lado, las reglas de suma de la QCD? determinan, con una incerteza conside-
rable, Gy = 0.012 + 0.006 GeV* (Shifman et al., 1979a,b).

Debido a que el potencial V4 depende de la temperatura, hemos analizado su variacién en
un intervalo que se corresponde con las temperaturas obtenidas para las proto-EHs. Resol-
viendo la ecuacion (3.6), Vi puede ser reescrito segin

ol

1
Vi=— [ (31T + 1) exp (—ﬁ) —3aT +2 |, (3.7)

YLa funcién de Jonquiére, Lig(z), de orden s y argumento z, es una funcién especial, también conocida
como funcion polilogaritmo. Para algunos valores particulares de s se reduce al logaritmo natural usual o a
una funcién racional. En mecanica estadistica cudntica, resulta soluciéon de integrales para las distribuciones
de Fermi-Dirac y Bose-Einstein.

2Las reglas de suma de la QCD es un método que permite relacionar magnitudes hadrénicas que pueden
ser medidas o estimadas experimentalmente, como ser masas o constantes de acoplamientos, con parametros
de la QCD no accesibles directamente a través de experimentos (Colangelo y Khodjamirian, 2001).
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Tabla 3.1. Conjuntos de pardmetros del FCM seleccionados para calcular los modelos
estelares en el escenario de proto-EHs.

Set Vi [MeV] Ga [GeVY

1 20 0.016
2 30 0.010
3 100 0.007

conforme con el resultado obtenido por Bombaci y Logoteta (2013) en la ecuacién (9) de su
trabajo, si se considera V;(0) = 2‘;—’1 y fic = 1. En esta instancia, considerando la temperatura
critica, T, que es la temperatura a la que ocurre la transicion de fase hadron-quark a u =0,
cabe mencionar que si se toma Vi(T.) = 0.5 GeV, el cual es un valor independiente del
nimero de sabores de quarks (Simonov y Trusov, 2007a,b), se obtiene una temperatura critica
T, ~ 270 MeV, la temperatura critica de un plasma caliente puro de gluones, sin quarks (ver
Simonov (1999) y Stoecker et al. (2016) para méas detalles). Sin embargo, para T, ~ 150 MeV,
correspondiente a la temperatura de transicién quiral segin LQCD, el valor aproximado de
V1(0) debe ser V1(0) ~ 0.65 GeV de acuerdo con la ecuacién (3.7). Adicionalmente, el potencial
V1 y el condensado gluénico Go estan relacionados con el desconfinamiento a potencial quimico
nulo a temperatura critica, T, y pueden ser calculados a través de la relacién (Bombaci y
Logoteta, 2013)

Wi(T,
T, =26 1+ [1+ L&L , (3.8)
2 2a0G,

donde ag ~ 0.44, si se consideran tres sabores de quarks.

Por otro lado, excepto a T = T., G2 es esencialmente independiente de la temperatura
(Burgio y Zappala, 2016). Es importante notar que este andlisis acerca de la dependencia de
G2 v Vi con la temperatura es a potencial quimico nulo. No existen simulaciones de LQCD
a potenciales quimicos no nulos, dado que para potenciales quimicos finitos los métodos es-
tandares de las simulaciones LQCD no pueden ser usados debido al problema del signo de la
QCD a potencial quimico no nulo (Fodor y Katz, 2002). Adicionalmente, para el rango de
temperaturas obtenidas en este trabajo en el marco de proto-EHs, 0 MeV < T < 60 MeV,
obtenemos que la variacién de Vi es solamente 0.2 % y no tiene ningin impacto en los resul-
tados obtenidos. Un estudio en detalle de V; en relacion a las simulaciones LQCD y las masas
detectadas para las ENs ha sido desarrollado en los trabajos de Bombaci y Logoteta (2013)
y Plumari et al. (2013).

Con la intencién de no imponer ninguna restriccién a V; y Ga en el régimen de bajas
temperaturas y altas densidades, los tratamos como parametros libres, independientes de la
temperatura y/o del potencial quimico bariénico. Hemos seleccionado tres pares de valores
representativos para estos pardametros, que se muestran en la tabla 3.1. Esta eleccién asegura
que se satisface la restriccion para la masa méxima, My,ax 2 2Mg, para las EHs frias (EHFs).

Como un primer resultado, a través del gran potencial termodindmico, las propiedades
termodinamicas de la materia de quarks pueden ser establecidas. De esta manera, es posible
representar los estados de la materia de quarks mediante el diagrama de fase en el plano
T — u, como se muestra en la figura 3.2, donde la fase confinada se encuentra separada de
la fase de plasma de quarks y gluones desconfinada. En esta figura, se observa el resultado
para nuestro modelo, en el marco de una transicién de fase simplificada, correspondiente al
diagrama de fases de la QCD presentado en la figura 1.11. Este modelo, por lo tanto, es capaz
de reproducir algunas de las caracteristicas principales de dicho diagrama de fases. Ademés,
este diagrama de fases, obtenido a través del tratamiento semi-analitico de nuestro modelo,
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coincide con los resultados de Simonov y Trusov (2007a,b).

200 T T T T

150 B

100

T [MeV]

50

500

Figura 3.2. Diagrama de fases simplificado en el plano T — u. La curva inferior defi-
ne la transicion de fase entre las fases confinada y desconfinada para Vi = 0.01 GeV
y Go = 0.006 GeV#, mientras que la curva superior define la transicién de fase para
Vi = 0.10 GeV y Gy = 0.016 GeV?. El 4rea sombreada indica la regién definida por las
valores de los parametros del FCM seleccionados en este trabajo, 0.01 GeV < V; < 0.10 GeV
y 0.006 GeV* < G2 < 0.016 GeV4.

3.3.1.1. Estabilidad de la materia de quarks

Desde que Bodmer (1971) y Witten (1984) postularon la hipétesis de la estabilidad abso-
luta de la materia extrafia de quarks, diversos autores han estudiado y discutido la posibilidad
de que el niicleo de algunos objetos compactos esté compuesto por este tipo de materia (Glen-
denning (2000); Schmitt (2010) y referencias alli mencionadas).

Esta hipdtesis puede ser facilmente explicada, utilizando el Modelo de bolsa del MIT
(Chodos et al., 1974). Si se consideran los quarks u, d y s sin masa, a temperatura y presion
nulas, utilizando dicho modelo, la materia extrafia de quarks seria mas estable que la materia
de quarks sin extraneza. Esto se debe a que la conversiéon de aproximadamente un tercio
de los quarks u y d en quarks s a través de interacciones débiles disminuye la energia del
sistema, pues el nimero baridnico es compartido entre tres especies fermiénicas en lugar
de entre dos. Este tratamiento, sin embargo, resulta demasiado simplificado, debido a que
tanto el efecto de la masa del quark s como el de una constante de acoplamiento no nula,
restringen los valores de la constante de bolsa del modelo que permiten obtener materia de
quarks estable (Weber, 2005). Ademds, estudios de materia de quarks considerando modelos
mas realistas, como el modelo de Nambu-Jona-Lasinio (NJL), el cual describe la materia
considerando masas dindmicas para los quarks, no satisfacen esta hipdtesis (Buballa, 2005),
principalmente debido a la masa dindmica del quark s. En el marco de dicho modelo, esta
masa resulta significativa a bajas densidades, lo cual favoreceria, desde el punto de vista
energético, la materia de quarks sin extraneza. De esta manera, el modelo NJL sugiere que
la materia de quarks extrafia estable no existe y que la materia de quarks no extrana es
meta-estable.

Estudios recientes sobre la hipdtesis de materia extrana en el contexto del FCM (Pereira,
2013) muestran que, dependiendo de los valores utilizados para los pardmetros del modelo,
la energia por barién puede ser menor que la energia por nucleén del 5Fe. De acuerdo con
Pereira (2013), la ventana de estabilidad de la materia extrana depende fuertemente de los
valores de los pardmetros del modelo: cuando V; aumenta, de V; = 0 GeV a Vi = 0.5 GeV,
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Figura 3.3. Ventana de estabilidad de la materia de quarks extrana en el plano G — Vj.
La regién coloreada bajo la curva €/n, = 930 indica la region de estabilidad de la materia
extrania a temperatura cero. La curva sélida indica la regién donde la energia por barién de la
materia extrafia coincide con la energia por nucleén del niicleo més ligado, °°Fe. Comparando
con la estimacién de las reglas de suma de la QCD, el valor Gy = 0.012 + 0.006 GeV* se
encuentra por fuera de la regién de estabilidad.

G- debe decrecer para mantener la energia por barién de la materia de quarks por debajo de
930 MeV.

En este trabajo, hemos analizado la estabilidad de la materia extrafia bajo un enfoque
semi-analitico. Los resultados se muestran en la figura 3.3. Obtenemos una ventana de esta-
bilidad reducida que es, ademads, muy sensible a los valores de V; y Ga. Esto coincide con los
resultados obtenidos por Pereira (2013).

Tal como se presenta en la figura 3.3, resulta evidente que los valores de G5 asociados
a la ventana de estabilidad de la materia extrafia se encuentran fuera del rango de valores
estimados mediante las reglas de suma de la QCD, que establecen Gy = 0.012 + 0.006 GeV*.
Sin embargo, nuestros resultados muestran que es posible que existan EHs extrafias estables
con Mpy.x 2 2Mg considerando diferentes valores de los pardmetros dentro de la ventana de
estabilidad obtenida en esta tesis. Por ejemplo, si V; = 0.1 GeV y Gy = 0.002 GeV*, se obtiene
una familia de EHFs estables, con M, = 2.01Mg.

Por lo tanto, en este capitulo modelamos proto-EHs, considerando una fase de materia
de quarks extrafia metaestable, con Go = 0.012 +0.006 GeV* y con valores de los pardmetros
del FCM por fuera de la regién de estabilidad obtenida en esta tesis. De nuestro andlisis de
la hipétesis de la estabilidad de la materia extrana, podemos concluir que, si se considera
la presencia de la materia de quarks en objetos compactos, solo las EHs pueden existir co-
mo soluciones estables, mientras que la existencia de las estrellas de quarks puras quedaria
descartada como objeto compacto alternativo a las ENs.

3.3.2. Fases de materia de hadrones y materia subnuclear

Para el niicleo externo de la proto-EH, utilizamos la EdE hadroénica desarrollada en Shen
et al. (2010a). Esta EAE estd construida mediante el modelo RMF, ya presentado en el
capitulo anterior (seccién 2.1.2.2), tomando una constante de acoplamiento dependiente de
la densidad, levemente modificada respecto al modelo original NL3 (ver Shen et al. (2010a)
por detalles). Esta EAE considera neutrones, protones y electrones y, en nuestro caso, hemos
incluido ademas neutrinos para modelar la EdE correspondiente al ntcleo externo. La EdE
hadrénica completa, para aplicar en simulaciones astrofisicas, se detalla en Shen et al. (2011).
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Para la corteza interior, conformada por materia nuclear a densidades subnucleares, hemos
considerado el trabajo de Shen et al. (2010b). All{ se construye la EAE, para bajas densidades
y temperatura finita, para un gas no-ideal de neutrones, protones, particulas @ (ntcleos de
helio) y niicleos atémicos més pesados. El minimo de densidad de energia obtenida con nuestro
c6digo es € ~ 2 x 1010 g/cm? para s ~ 1, € ~ 4 x 107 g/cm? para s ~ 2y € ~ 2 x 107 g/cm?
para s = 0. Para valores menores de la densidad, en la corteza exterior, hemos considerado el
modelo BPS, ya presentado en la seccién 2.1.2.1.

3.3.3. Materia de leptones

La contribucién lepténica se debe a la presencia de electrones, neutrinos electrénicos
y muones. Para los electrones y muones, en los casos s = 0 y s =~ 2, consideramos una
expresion similar a la usada para quarks, modificando el factor de degeneraciéon de spin y
color adecuadamente y fijando Vi = 0, que reproduce de manera exacta un gas de Fermi-
Dirac a temperatura finita. Para el caso s ~ 1, el cddigo presenta inestabilidades numeéricas
debido a la presencia de neutrinos. Para evitar estas inestabilidades, incluimos a los electrones
recurriendo al desarrollo para temperatura finita y masa nula (Lugones et al., 2009),
ur+ % + 272 1272

P, = ,
¢ 1272

(3.9)

el cual simplifica los cdlculos numéricos sin perder generalidad. Para incluir los neutrinos elec-
trénicos utilizamos la misma expansion en serie, teniendo en cuenta el factor de degeneracion
apropiado.

En la figura 3.4 se muestran las densidades numeéricas de leptones, para las diferentes
etapas de evolucién isoentrépica y tomando el Set 2 de parametros del FCM. En el panel (a)
de dicha figura, se puede ver que la densidad lepténica alcanza valores relativamente altos
(~ 40 % np) antes de la transicién de fase, debido a que la fraccién de protones es alta en
la fase hadroénica. La contribucién de neutrinos a la presiéon desplaza la transiciéon de fase,
de materia hadrénica a materia de quarks, hacia densidades mayores. Esto se debe a que
la inclusién de mas grados de libertad en el sistema suaviza la EdE, es decir, la materia se
vuelve mas compresible. Es importante remarcar que la significativa abundancia de neutrinos,
y su correspondiente contribucién a la presién, es consecuencia de la condicién Y7, = 0.4. En
esta etapa, obtenemos que la densidad de neutrinos, n,, alcanza valores ~ 0.02 fm™3, cuyo
valor es del mismo orden que la densidad méxima alcanzada por los muones en el estadio
posterior®. En la fase de quarks también aparecen electrones y neutrinos. En el panel (b),
la fraccion lepténica alcanza un maximo y luego tiene un comportamiento decreciente en la
fase hadrénica. Luego de este valor maximo, la fraccién de protones disminuye y la materia
hadroénica se vuelve rica en neutrones. En la fase de quarks, la presencia de electrones es muy
escasa. Finalmente, en el panel (¢), el estadio de temperatura cero muestra una disminucién
en la densidad de electrones y muones en la fase hadrénica respecto a etapas anteriores. Para
la fase de quarks, los muones no contribuyen y la densidad de electrones es despreciable. Para
los Set 1 y 3, los resultados obtenidos y el posterior anélisis resultan similares.

3.3.4. Ecuacién de estado hibrida y transicién de fase

Las condiciones y ecuaciones necesarias para construir la EdE hibrida, considerando una
transicion de fase bajo la construccion de Maxwell, neutralidad de carga eléctrica, equilibrio

3La unidad de longitud fm, abreviacién de femtémetro o fermi, equivale a 10713 c¢m. En estas unidades, la
densidad de saturacién nuclear vale, aproximadamente, ng ~ 0.16 fm™3.
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Figura 3.4. Densidades numéricas leptonicas n; como funcién de la densidad bariénica,
ng, bajo el Set 2 para los tres estadios isoentrépicos: (a) s =~ 1, con abundancias lepténicas
Y1, =04y7Y, =0,(b)s=2y(c)s=0. Enlos paneles (b) y (c), ¥, = 0 y hay muones
presentes. Las regiones cuadriculadas muestran el salto abrupto en la densidad, debido a la
transicion de fase a lo Mazwell.

quimico bajo interacciones débiles y conservacién del niimero bariénico ya han sido estableci-
das y discutidas en la seccién 2.1.1. En este capitulo, las aplicamos considerando los modelos
y expresiones previamente desarrollados, y para los escenarios isoentrépicos correspondien-
tes. En este punto es importante aclarar que, para modelar la transicion de fase, para el caso
de EHs calientes (EHCs), si bien consideramos el equilibrio mecdnico mediante la condicién
P1 = P53, no incluimos la condicién T; = T» que garantiza el equilibrio térmico. Construir
la transicién de fase de esta manera resulta una aproximacion fuerte del modelo, pero ain
asi razonable, pues las proto-ENs no se encuentran en un estado de equilibrio térmico. Ade-
mas, como mostramos mas adelante, los perfiles de temperatura obtenidos concuerdan con
los valores mostrados en el trabajo de Steiner et al. (2000), en el cual también se modelan
proto-EHs, a través de EdEs hibridas, considerando el modelo de bolsa del MIT y de Nambu
Jona-Lasinio para la fase de quarks.

En el caso particular del estadio s ~ 1, es importante también aclarar que, para la construc-
cién de fase, despreciamos la contribucion del potencial quimico de los neutrinos electrénicos,
ty,, a la energia de Gibbs molar, g, en la ecuacién (2.10). Esta aproximacion, aplicada para
simplificar el tratamiento matemético, estd justificada por el hecho de que la contribucién
del término lepténico en dicha energia, en los casos estudiados, es menor al 8 %.

Como resultado, la EdE para los tres estadios de la evolucién térmica para el Set 2 se
muestran en la figura 3.5. Aqui se puede observar que, a medida que la estrella se enfria,
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Figura 3.5. EdEs hibridas para el Set 2 de parametros del FCM, para los tres estadios de
entropia por barién constante.

la EdE se endurece, es decir, la materia se vuelve mas incompresible. En los casos s =~ 1,
a pesar de que los neutrinos suavizan la EdE, su contribucion retarda la transicién de fase
hacia densidades mayores. Las EdE para los Set 1 y Set 3 no se presentan debido a que sus
comportamientos son cualitativamente idénticos al del Set 2.

Ademas, en la figura 3.6 se muestra la dependencia de la temperatura con la densidad
barionica para el Set 2, para los casos de entropia s # 0. Cuando s ~ 1, la temperatura alcanza
un maximo en 7' = 31.66 MeV, mientras que, para s =~ 2, el maximo para la temperatura ocurre
en T = 57.19 MeV. El perfil de temperatura que se muestra en dicha figura y los valores para
los méximos de cada etapa coinciden con los resultados obtenidos en el trabajo de Steiner
et al. (2000). La evolucién de temperaturas para el Set 1 y Set 3 es similar a la del Set 2.

3.4. Estructura estelar y estabilidad dinamica para las proto-
estrellas hibridas

Una vez obtenida la EdE hibrida, se la utiliza como funcién de entrada para resolver
las ecuaciones TOV, ecuaciones (2.31) y (2.32), las cuales, como ya fue detallado, son las
ecuaciones de equilibrio hidrostatico relativistas para una configuracién con simetria esférica.

Las ecuaciones (2.31) y (2.32) se integran para resolver la estructura de las EHs. Esta
integracién, dado un conjunto de parametros del modelo, resulta en una familia de estrellas en
equilibrio hidrostéatico, cada una de ellas con diferente densidad central como condicién inicial.
Por lo tanto, la EAE determina la relacién masa-radio para cada familia de estrellas. A su vez,
se estudia la estabilidad de las configuraciones obtenidas, considerando tanto la posibilidad
de transiciones de fase rapidas como lentas, de acuerdo a lo discutido en la seccién 2.2.2.

Para resolver estas ecuaciones, mas alla de los conjuntos especificos de parametros que ya
fueron establecidos, y siguiendo los trabajos de Logoteta y Bombaci (2013); Plumari et al.
(2013); Burgio y Zappala (2016), hemos seleccionado una extensa serie de combinaciones para
Vi,0.01 GeV < V4 <0.10 GeV, y Go = 0.012+0.006 GeV*. Este barrido de pardmetros permite,
en un primer acercamiento, establecer algunos comportamientos generales del sistema, para
luego quedarnos con los conjuntos representativos establecidos en la tabla 3.1, a fin de estudiar
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Figura 3.6. Temperatura en funcién de la densidad bariénica (en unidades de la densidad
de saturacién nuclear, ng) para los dos estadios s # 0, tomando el Set 2. La linea punteada
indica la region de la transicién de fase, donde ocurre un salto abrupto en la densidad y
donde, en el marco de nuestro modelo, también ocurre un salto abrupto en la temperatura.

las diferentes familias de EHs.

A partir de este enfoque, construimos, en el plano V; —Ga, las curvas de nivel para la masa
maxima de cada familia, para el caso de entropia nula, como se muestra en la figura 3.7. En
este plano, estudiamos qué familias de EHs satisfacen la restriccién sobre la masa maxima
para EHFs , M. = 2 Mg, y mostramos cémo esta cantidad depende de los pardmetros del
FCM, V; y G3. Obtenemos esta relacién desde My .x = 1.5 Mg hasta M. = 2.7 Mg. En la
figura 3.8, ademds, mostramos en detalle la curva de nivel Myax = 2.0 M.

Utilizando el rango de valores establecidos para Vi y G2 como entrada del codigo NESTOR,
obtenemos diferentes resultados como salida del programa. Respecto a los resultados micros-
cOpicos-termodindmicos, se obtiene la EJE hibrida, las densidades y abundancias de parti-
culas y la relacién temperatura-densidad. Los resultados macroscépicos-astrofisicos son las
relaciones masa-radio, masa-densidad de energia central y masa gravitacional-masa bariénica.

Tal como mencionamos previamente, hemos considerado diferentes combinaciones para los
parametros del FCM de manera de satisfacer en todos los casos la restricciéon Mp.x = 2 M.
Mas alla de esta condicion, hemos trabajado con tres conjuntos de parametros, Set 1, 2y 3
(ver tabla 3.1), de manera de abarcar una regién amplia y representativa del plano V; —Gs. La
relacion masa-radio para estos conjuntos y para los tres casos s ~ 1, s ~ 2 y 5§ = 0 se muestran
en la figura 3.9. En esta figura, se puede ver que, dependiendo del criterio de estabilidad
que se considere, en el cual la transicion de fase de la materia hadrénica a la materia de
quarks puede ser rapida o lenta, se obtienen distintas configuraciones estables. Para el caso
de transiciones de fase rapidas, la estabilidad para la estructura estelar solo se mantiene hasta
el valor maximo, My,ax, a partir del cual, hacia radios menores, las configuraciones se vuelven
inestables. En cambio, si la transicion de fase es lenta, la condicién de estabilidad ya no queda
determinada por la relacién dM/de. > 0, por lo que pueden aparecer soluciones estables mas
alld del maximo, Mpyax. En la figura 3.9, la configuracién terminal para cada curva se indica
con un asterisco, la cual corresponde a la tltima estrella estable bajo este criterio; en este
sentido, la regién de cada curva representada con linea continua indica las configuraciones
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Figura 3.7. Masa méaxima para cada familia de estrella como funcién de V; y G2 para
s = 0. La masa maxima crece monétonamente a medida que V; y G2 aumentan.

estables, y con linea punteada las configuraciones inestables. En caso de que las transiciones
de fase lentas sean las favorecidas, se observa que surge una rama de estabilidad que se
extiende considerablemente mas alld del méaximo. También, en cada relacién masa-radio,
existe una configuracion particular, marcada en la figura 3.9 con un punto circular sobre
cada curva, a partir de la cual, para densidades centrales mayores, las configuraciones resultan
hibridas. Es decir que, a partir de este valor, las estrellas experimentan una transicién de fase
hadrén-quark en su interior y poseen un ntcleo interior de materia de quarks libres. En este
sentido, el criterio de estabilidad, ademas, parece determinar fuertemente la posibilidad de
que efectivamente existan EHs. Si las transiciones de fase son rapidas, si bien algunas de las
soluciones estables resultan ser hibridas, estas constituyen solo una porcién marginal del total
de soluciones estables, dado que la transicién de fase ocurre muy cerca de la masa maxima.
En cambio, si la transicién es lenta, toda la nueva rama de estabilidad extendida resulta
conformada por EHs.

Hasta aqui, hemos calculado y analizado el plano M — R para los tres estadios de entropia
constante para las proto-EHs a través de un proceso evolutivo simplificado, desde un estado
inicial en el cual s ~ 1 hasta el estado final con s = 0. Sin embargo, para realizar un estudio
apropiado de esta evolucion, resulta mas adecuado estudiar el plano masa gravitacional-masa
bariénica Mg — Mp a lo largo de una recta de masa baridnica constante, para una dada
configuracién estelar.

Como ya se especifico, este estudio de la evolucion de las proto-ENs en el plano Mg — Mp
fue desarrollado previamente por Bombaci (1996). Tal como se senala en dicho trabajo, el
concepto de masa méxima introducido por Tolmann, Oppenheimer and Volkoff (Tolman,
1939; Oppenheimer y Volkoff, 1939), definida como la masa gravitacional maxima que puede
tener una EN antes de volverse inestable y colapsar a un agujero negro, es parcialmente
inadecuado cuando se consideran los primeros segundos de evolucion de la proto-EN. All{ se
propone que el estudio del plano masa gravitacional-masa bariénica es la mejor manera de
analizar la estabilidad de las proto-ENs y de definir el concepto de masa maxima. Para aplicar
este trabajo a nuestro estudio de proto-EHs, consideramos que la masa bariénica permanece
constante durante las tres etapas de la evolucion térmica de la estrella, debido a que la mayor
cantidad de la acrecién de materia ocurre en etapas previas (Chevalier, 1989).

Los resultados del estudio en este plano para las etapas y conjuntos de parametros con-
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=

Figura 3.8. Curva de nivel My ,x = 2Mg como funciéon de V; y Go para s = 0. La region
sombreada debajo de la curva indica la familia de estrellas cuya masa méaxima < 2M.

siderados se muestran en la figura 3.10. Cada plano contiene los tres estadios isoentropicos.
Se puede ver que Mg aumenta a medida que Mg aumenta, hasta que se alcanza un valor
maximo, a partir del cual, en el caso de que la transicién de fase sea rapida, las solucio-
nes se vuelven inestables. Para el caso de transiciéon de fase lenta, las soluciones inestables
fueron removidas de los graficos, de manera que cada curva en su totalidad representa las
configuraciones estables bajo este criterio.

Siguiendo el trabajo de Bombaci (1996), en la figura 3.11 analizamos cualitativamente la
evoluciéon de las proto-EHs considerando la conservacién de la masa bariénica a lo largo de la
evolucion térmica de las EHs. El uso de esta figura resulta representativa de la evolucién de
las EHs, desde la etapa s =~ 1 hasta s = 0, para los tres conjuntos de parametros del FCM (ver
figura 3.10) y permite realizar un adecuado andlisis evolutivo. Sin embargo, es importante
resaltar que realizamos este andlisis solo para las configuraciones estables bajo el criterio
de transiciéon de fase rapida. Esto se debe a que, en este escenario, el interés en estudiar el
plano Mg — Mp reside en analizar qué configuraciones de EHCs, al enfriarse, culminan como
configuraciones estables y si, considerando esto, es posible alcanzar las 2 My para las EHFs.
Dado que la rama de estabilidad extendida para el caso de transiciones de fase lentas, respecto
a la rama usual de estabilidad, posee soluciones degeneradas en la masa, el estudio sobre la
rama de estabilidad extendida pierde interés. Por este motivo, en la figura 3.11 se representa
cada curva solamente hasta la configuracion de masa maxima.

A partir de la figura 3.11, analizamos el proceso de enfriamiento para el caso de estabilidad
dado por una transicién de fase rapida. Los puntos a, b, ¢ representan la configuracién de masa
médxima para cada estadio isoentrépico s ~ 1, s ~ 2y s = 0, respectivamente. Ademas, resulta
conveniente definir Mg)  como la masa bari6nica /gravitacional asociada a las configuraciones
i=ua,b, ¢, d,y f dela figura 3.11. También definimos cuatro intervalos de masa baridnica:
0 - Mg) 1, (Mg) - Ml(gd>], (Méd) - MI(;)] y (Mg’) — o). La evolucién de las proto-EHs puede
ser seguida descendiendo sobre una recta vertical de masa bariénica constante y comenzando
en la curva s ~ 1. Si 0 < Mg < Mg), como la recta vertical corta las curvas s ~ 2y s = 0,
la proto-EH se mantendra estable, los neutrinos escaparan y terminard como una EHF en
la curva s = 0. Si Mg) < Mp < Méd), la proto-EH alcanzard una configuracion estable
sobre la curva s ~ 2 y los neutrinos escaparan, pero luego colapsarda a un agujero negro,
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dado que no existen configuraciones estables de EHF para estos valores de masa baridnica.
Para Ml(gd) < Mp < MI(;), la proto-EH recién formada colapsara rapidamente a un agujero

negro. Finalmente, para MI(;) < Mp < oo, la proto-EH nunca se formara y el remanente de la
supernova colapsara directamente a un agujero negro.

La primer configuracién para la cual ocurre una transicion de fase y aparece materia
de quarks en su nicleo, se indica mediante un punto circular sobre cada curva del plano
Mg — Mg, cada uno de ellos con una masa baridnica Mgl’ $) , 8 = 1,2,0. Configuraciones con
masas bariénicas menores que la asociada al punto de cada curva son puramente hadroénicas,
mientras que configuraciones con masas bariénicas mayores hasta llegar al maximo y luego
también la rama posterior de estabilidad extendida, resultan EHs con ntcleo de materia de
quarks. A partir de la figura 3.10, se puede ver que la materia de quarks puede aparecer a
lo largo de la evoluciéon dada por la condicién de masa bariénica constante. Por lo tanto,
una proto-EN con masa bariénica Ml(gq’ 0 - Mp < Mg), podria comenzar siendo puramente
hadrénica y volverse una EH con un niicleo de quarks, luego del proceso de enfriamiento.

De acuerdo con estos resultados, en primer lugar, se observa que cualquier configuraciéon
que experimente una transiciéon hadrén-quark en su nicleo en estadios tempranos, al enfriarse,
terminaria como un agujero negro. Ademaés, la secuencia de instantdneas de los diferentes
estadios sugiere que el canal evolutivo para formar una EHF estable deberia comenzar con
un objeto inicial puramente hadrénico y la transiciéon de fase hadron-quark deberia ocurrir
con posterioridad, durante el proceso de enfriamiento entre las etapas de entropia constante
s~2ys=0.

En este sentido, es importante considerar que la transicion de fase de primer orden entre
materia de hadrones y materia de quarks en las proto-EHs es provocada por la nucleacién
de gotas de tamano critico de materia de quarks estable en el interior de la materia de
hadrénica meta-estable. En los trabajos de Bombaci et al. (2011, 2016), en los cuales se
estudian especificamente los efectos de la nucleacién de materia de quarks en proto-EHs, se
ha sugerido que si el tiempo de nucleacién es mas grande que el tiempo de enfriamiento de
la proto-estrella hadrénica, entonces no es esperable que ocurra la nucleacién de quarks en la
estrella recién formada. El calculo del tiempo de nucleacion depende de las propiedades en la
interfase entre la materia de hadrones y la de quarks. Con base en los resultados de Bombaci
et al. (2011, 2016), si consideramos que el tiempo de nucleacién de la materia de quarks es
menor que el tiempo de enfriamiento de la proto-EH durante su evolucion entre los estadios
considerados en este trabajo, es posible que una proto-EN puramente hadrénica evolucione
a una EHF estable con niicleo de materia de quarks.

Al margen de todos los resultados y andlisis realizados en este capitulo, es importante
aclarar que, si bien se satisfacen las restricciones para la masa impuestas por los pulsares
PSR J1614-2230, PSR J0348+4-0432 y PSR J0740+4-6620, a partir de la detecciéon en ondas
gravitacionales del evento GW170817, la EdE hadrénica utilizada en este capitulo resulta
inapropiada y debe ser descartada como EdE fisicamente valida, dado que no cumple la res-
tricciéon Ry 4 < 13.76 km, tal como se puede notar en la figura 3.9. En este sentido, en lo que
resta de la tesis en particular, y en nuestro grupo de investigacién en general, hemos desarro-
llado y/o implementado otros modelos hadrénicos que satisfacen dicha restriccién. Ademsds,
en el capitulo Resumen, discusién y conclusiones, continuamos discutiendo las implicancias
de este resultado.
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Figura 3.9. Relacién M — R para el Set 1, Set 2 y Set 3 (ver tabla 3.1). En cada curva a
entropia por barion fija, el punto circular indica el lugar donde el nicleo de quarks aparece.
En el caso de transiciones rapidas, todos las configuraciones a la derecha del pico de masa
maxima son estables y todas las configuraciones ubicadas a la izquierda son inestables. En
el caso de transiciones lentas, la curva continua marca las configuraciones estables hasta el
asterisco (configuracién terminal). Todas las configuraciones con linea punteada més alld
del asterisco son inestables, debido a que alli wg < 0. Las barras horizontales corresponden
a las mediciones de las masas de los pulsares de ~ 2 M con sus correspondientes barras de
error (Antoniadis et al., 2013; Arzoumanian et al., 2018; Cromartie et al., 2019). La flecha
horizontal negra marca la restriccién calculada por Fattoyev et al. (2018) para GW170817,
R4 < 13.76 km.
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Figura 3.10. Plano Mg — Mp para el Set 1, Set 2 y Set 3 (ver tabla 3.1). Para transicién
de fase rapida, las soluciones son estables hasta la masa maxima; para el caso de transiciéon
de fase lenta, cada curva completa representa todas las configuraciones estables. En cada
curva isoentropica, el punto circular indica la aparicién del nicleo de materia de quarks;
a difeferencia de otras figuras de este capitulo, en este caso, por claridad, dichos puntos
circulares se han representado en color negro.
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Figura 3.11. Relacién Mg — Mp. Configuraciones estables bajo el criterio de una transicion
de fase rapida para el Set 2. Sobre cada curva isoentrépica, el punto circular indica la
aparicion del nicleo de materia de quarks; a difeferencia de otras figuras de este capitulo,
en este caso, por claridad, dichos puntos circulares se han representado en color negro. Los
cuadrados a, b y ¢ indican las configuraciones de masa maxima para s ~ 1, s 2y s = 0,
respectivamente. El cuadrado d indica la configuracién inicial que, al evolucionar sobre una
recta vertical de masa baridnica constante, culmina en la configuraciéon de masa méaxima de
la curva s ~ 2. Solo para los casos de proto-EH con masas bariénicas 0 < Mp < Mg) , Se
puede trazar una recta vertical que cruce las tres curvas isoentrépicas. Esto se indica con
los cuadrados f, e y c¢. Por lo tanto, de los casos estudiados como ejemplos representativos,
solo este sera aquel donde las proto-EHs permaneceran estables y sobreviviran el proceso
evolutivo de enfriamiento hasta llegar a ser EHF.
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Capitulo 4

Estrellas hibridas magnéticas: el
papel del campo magnético durante
la fase magnetar

4.1. Introduccion

En este capitulo, tal como se anticipé en la seccién Objetivos y metodologia de la Tesis de
Doctorado, abordamos el escenario de las EHs magnetizadas. Este trabajo fue desarrollado
durante la segunda mitad del Doctorado, cuyos resultados fueron publicados en el articulo
Mariani et al. (2019).

El estudio tedrico de las ENs, considerando el papel que ocupan sus campos magnéti-
cos (CMs) intrinsecos, se ha vuelto cada vez méas relevante desde el descubrimiento de las
magnetares. Ya se han presentado las caracteristicas principales de las magnetares en la sec-
ci6én 1.2.1, cuya fenomenologia puede ser explicada por la presencia de CMs extremadamente
intensos, hasta 10> G en sus superficies. Se espera que al menos el 10 % de la poblacién de
las ENs jévenes atraviese por una fase de magnetar durante un periodo de tiempo breve de
su evolucién (~ 10* afios) (Kaspi y Beloborodov, 2017). Como ya se ha establecido, duran-
te su vida, las magnetares poseen intensa actividad, incluyendo emisiones permanentes y/o
rafagas breves de rayos-X, grandes explosiones y llamaradas gigantes las cuales, se estima,
son alimentadas por la accién del gran CM. Estos procesos, a su vez, generan grandes alte-
raciones en la corteza y en la magnetésfera (Duncan y Thompson, 1992). Histéricamente, las
magnetares han sido asociadas con SGR y AXP. Ademas, han sido detectados algunos SGR
de bajo CM (Rea et al., 2013, 2014), asi como también objetos con intenso CM superficial
que se comportan como pulsares motorizados por rotacién, con alguna explosién ocasional
tipo magnetar (ver Archibald et al. (2016) y referencias alli mencionadas).

Desde el punto de vista de los modelos tedricos, las magnetares son objetos compactos
magnetizados, los cuales se modelan a través de la estructura de capas, con corteza y ntcleo;
ademas, consideramos, en el contexto de las altas densidades alcanzadas en su nicleo, la
posibilidad de que existan particulas exéticas, como hiperones y materia de quarks libre.

Para comprender la estructura del CM en el interior de los objetos compactos seria necesa-
rio resolver las ecuaciones de la magnetohidrodinamica en relatividad general. Esto permitiria
obtener la direccién e intensidad del CM en cualquier punto del interior de la estrella. Sin
embargo, hallar este tipo de soluciones de equilibrio para modelos de ENs en el marco de la
Relatividad General es un problema teérico muy complicado, que atin no ha sido totalmente
resuelto. Una de las mayores dificultades es el caracter no lineal de las ecuaciones de Eins-
tein para la métrica del espacio-tiempo. Para configuraciones realistas del CM -incluyendo
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componentes toroidales y poloidales- e incorporando efectos de rotacién, se deben considerar
muchos términos de la métrica, conformando un sistema de ecuaciones diferenciales parciales
elipticas acopladas, que debe resolverse numéricamente (ver e.g. Pili et al. (2014) y referen-
cias alli mencionadas). Otro aspecto importante esté relacionado con la manera en la que el
CM evoluciona y se disipa en el interior de las ENs, las cuales, como ya explicamos, tienen
una composicién incierta. Debido a que la red de nicleos en la corteza es estatica, alli el CM
evoluciona exclusivamente a través de decaimientos de Omh, difusién ambipolar y derivas de
Hall (ver el trabajo de Pons et al. (2013) y referencias alli mencionadas). Sin embargo, la
evolucién del CM en el ntcleo es mucho més compleja e incierta debido a la posible presencia
de diversas especies de particulas, los efectos de la interacciéon débil a través del equilibrio-g,
la difusién de particulas, la posible existencia de fases superconductoras/superfluidas, etc.
(en el trabajo de Gusakov et al. (2017) se puede ver una minuciosa lista de referencias).

En este trabajo, buscamos evitar las complicaciones asociadas con la naturaleza multi-
dimensional de la geometria del CM y enfocarnos en otro aspecto, también relevante, de
los CMs intensos: su influencia en la EdE hibrida y en la estabilidad dindmica de las EHs,
asumiendo que la transicién de fase en la interfaz hadrén-quark puede ser tanto rdapida co-
mo lenta. Para ello, consideramos como hipétesis de trabajo que la estructura de una EN
altamente magnetizada puede ser apropiadamente descripta a través de las ecuaciones rela-
tivistas de estructura estelar estandar de la métrica esféricamente simétrica, las ecuaciones
TOV, (2.31)-(2.32). Esta hipotesis estd basada en las siguientes consideraciones. Primero,
estudios magnetohidrodindmicos han mostrado que, durante la fase de proto-EN, la rotacién
diferencial crearia intensos CM toroidales dentro de la estrella (Bonanno et al., 2003; Naso
et al., 2008; Frieben y Rezzolla, 2012) y que, para que un objeto compacto sea estable, su
campo magnético debe ser una combinacién de componentes toroidales y poloidales (Ciolfi
y Rezzolla, 2012). Por lo tanto, modelos de ENs magnetizadas realistas requieren la presen-
cia simultanea de componentes poloidales y toroidales para el CM (Ciolfi y Rezzolla, 2013).
Segundo, se sabe que un CM puramente toroidal genera un objeto prolado, mientras que un
CM puramente poloidal tiende a generar un objeto oblado. Si ambas componentes, toroi-
dal y poloidal, son del mismo orden, se podria esperar que, de manera aproximada, ambas
contribuciones se cancelen, dando lugar a estrellas cercanas a la simetria esférica. Tercero,
usualmente, la inclusién del CM en la EdE se realiza asumiendo que el CM es localmente
uniforme, lo cual lleva a que se diferencien las componentes de la presién paralela y perpen-
dicular a la direccion local del CM. Debido a que, a escalas macroscépicas, el CM resultara
una estructura geométrica complicada, combinacién de componentes poloidales y toroidales,
la direccién de dicho campo variara desordenadamente de un punto a otro y, por lo tanto,
sera posible promediar las componentes de la presiéon de manera de obtener localmente una
presién efectiva isotrépica (en los trabajos de Bednarek et al. (2003); Flores et al. (2016),
entre otros, se realiza un procedimiento similar).

Ademas, suponemos que la intensidad del CM es una funcién monétonamente decreciente
de la distancia al centro de la EN. Este comportamiento serd incorporado a través de una
funcién ad-hoc mondtona, que relaciona la intensidad del campo con el potencial quimico
bariénico. Si bien la hipdtesis que sumimos sobre el comportamiento del CM es fuerte, ha
sido ampliamente utilizada en la literatura previa, con el objetivo de estudiar las consecuencias
de la presencia de un CM ultra-intenso en el niicleo de estos objetos (Bandyopadhyay et al.,
1997; Mao et al., 2003; Rabhi et al., 2009; Dexheimer et al., 2012).

Por otro lado, estudiamos la estabilidad dindmica de las configuraciones de EHs utili-
zando el formalismo de pequenas perturbaciones radiales (Chandrasekhar, 1964). Para ello,
retomamos el formalismo presentado en la seccién 2.2.2; el cual ha sido desarrollado por
Pereira et al. (2018), con el fin de considerar el efecto de las transiciones de fase abruptas
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en la vecindad de la interfase hadréon-quark. Uno de los principales resultados hallado por
Pereira et al. (2018) es que la condicién de estabilidad estatica usual, M /de. > 0, donde
€. es la densidad de energia central para una estrella de masa total M, se mantiene valida
como un resultado general si la transicién de fase es rdpida, pero esta generalidad se pierde
si la transicion es lenta. Como consecuencia, es posible que aparezca una rama de estabilidad
adicional para las configuraciones de EHs, en el caso de transiciones de fase lentas.

Adicionalmente, construimos la relacién en el plano masa gravitacional-masa baridénica
para estos objetos, con el fin de estudiar el proceso en el cual una magnetar evoluciona,
a través del decaimiento del CM, a una EH con bajo CM y estimar la energia liberada
durante este proceso, basados en las ideas desarrolladas en el trabajo de Bombaci (1996) y
ya presentadas en el capitulo 3.

En resumen, en este capitulo, estudiamos en detalle la estructura y estabilidad de EHs con
bajo CM y de magnetares, considerando transiciones de fase rapidas y lentas, y analizamos
los procesos dinamicos que pueden experimentar estos objetos a través de su relacién masa
gravitacional-masa bariénica. Con el objetivo de automatizar los cdlculos e integrar el proceso
completo, se utilizara el codigo NESTOR, adaptado para correr los cédigos de EdE con la
presencia de CM y obtener la estructura y estabilidad de EHs magnetizadas.

4.2. Modelos para la ecuacion de estado hibrida magnetizada

Establecidas las condiciones bajo las cuales realizamos este trabajo, en esta seccién presen-
tamos la manera en que construimos la EdE hibrida magnetizada. En este escenario, tal como
siempre que se trabaja con ENs aisladas luego de los primeros minutos de su formacién, tra-
bajaremos en la aproximacién de temperatura cero. Recordemos, antes, que en el apéndice B
se discuten asuntos de interés relacionados con los sistemas de unidades electromagnéticos
que utilizamos durante este capitulo.

4.2.1. Consideraciones sobre el campo magnético

En primer lugar, antes de abordar los modelos para la materia densa, presentamos la
manera en la que caracterizamos al CM y el método mediante el cual consideramos sus
efectos, en el contexto de un objeto compacto magnetizado.

4.2.1.1. Ansatz para la intensidad del campo magnético

Con el objetivo de incluir el efecto de la variaciéon de la intensidad del CM desde el
centro hasta la superficie de una EH magnetizada, consideramos, al igual que en el trabajo
de Dexheimer et al. (2012), un CM en la direccién del eje z local y dependiente del potencial
quimico bariénico, up, de la forma

_ a
B(ity) = Bunin + Bunax {1 ~ exp [ﬂw]} : (4.1)
uon
donde @ = 2.5 y 8 = —4.08 x 107 son pardmetros fijos y m, es la masa del nucleén. La

forma funcional de la ecuacién (4.1) y los valores de los pardmetros fueron seleccionados de
manera de reproducir los valores del CM que se obtienen a partir de la parametrizacién en
términos de la densidad presentada en los trabajos de Bandyopadhyay et al. (1997); Rabhi
et al. (2009); Mao et al. (2003). Se debe notar que esta parametrizacién es independiente de
la EdE y no genera ninguna discontinuidad en la interfase hadron-quark de la EH. Como se
verd en las siguientes secciones, una de las consecuencias de utilizar este ansatz es que solo se
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alcanzan valores cercanos a Byax para el caso de los CM centrales de estrellas con densidades
centrales muy altas, como se ha sugerido en el trabajo de Dexheimer et al. (2012).

En el marco de esta parametrizacién, consideramos dos casos representativos, de interés
astrofisico: el caso de EHs con CM bajo, con Buin = 103 G v Bmax = 10° G, y el caso
magnetar, con By, = 10 G YV Bmax = 3 X 10'® G. Los valores seleccionados para Bpmi, estan
motivados por los campos magnéticos registrados observacionalmente (ver figura 1.8). Los
valores para Bpax los seleccionamos respetando la cota hallada en el trabajo de Lai y Shapiro
(1991), donde encuentran que campos mayores que ~ 10'® G desestabilizan la estrella.

4.2.1.2. Anisotropias debido a la presencia del campo magnético

En este punto, debemos retomar los aspectos planteados en la seccién 2.1.3, conside-
rando el caso particular de temperatura cero. E1 CM actia sobre las particulas cargadas
eléctricamente, introduciendo la cuantizacién en niveles de Landau y modificando el GP ter-
modindmico por unidad de volumen, Q. Ademds, como ha sido mencionado previamente en
la seccién 4.1, desde un punto de vista microscopico, proponemos un CM localmente unifor-
me y en la direccion del eje z. Como consecuencia, aparece una asimetria entre las presiones
paralela, P, y transversal, P, a la direccién local de B.

Por otro lado, el tensor energia-momento de la materia en presencia de un CM puede ser
separado en dos componentes,

Ty = Tt + TIS,M, (4.2)

donde el primer término representa la contribucion de la materia magnetizada y el segundo
es puramente electromagnético.
Por lo tanto, en presencia de un CM localmente uniforme en la direccion del eje z, el

tensor Tlﬁ‘,at, puede ser escrito como

T/ir;at = dla'g (6’ PL’ PJ_, PH) s (43)

donde € es la densidad de energia y P, P, estdan dadas por

Py =-Q,
PL=—Q+ Pylag, (4.4)
las cuales se relacionan a través de la presién de la magnetizacion, Pyag = —MB, donde la

magnetizaciéon total de la materia, M, se define segtin (Blandford y Hernquist, 1982; Gonzalez
Felipe et al., 2008)
M =-0Q/0B|,, . (4.5)

Ademaés, existe otra contribucion a la anisotropia del sistema, proveniente de los términos
puramente magnéticos,

TOM = diag (32/2, B%/2, B2/2, —32/2) . (4.6)

Por lo tanto, el tensor energia-momento total se escribe
T, = diag (e +B%/2, P, + B*/2, P, + B%/2, P| - 32/2) . (4.7)
En la seccién 4.2.4, mostramos que, de acuerdo a nuestros modelos, la anisotropia, pro-
veniente de la magnetizacién en la ecuacién (4.5), no contribuye significativamente a la EAE

y puede ser despreciada, debido a que no afecta las propiedades globales de la estrella. Sin
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embargo, mostramos también que las anisotropias en 7}, provenientes de los términos pura-
mente magnéticos pueden ser considerables en algunas capas de alta densidad de la estrella,
como consecuencia de los valores extremos del CM en dichas regiones (ver figura 4.3). En
esta instancia, retomamos los argumento planteados en la seccién 4.1 y consideramos que,
en el nicleo de las ENs; el CM es una combinaciéon complicada de componentes poloidales
y toroidales, con la direccién del CM variando de manera desordenada de un punto a otro.
En dicho escenario, resulta valido promediar las componentes espaciales de T,,, de manera
de obtener una presién isotropica efectiva local (Bednarek et al., 2003; Flores et al., 2016):
T +Ty+Ts3 2P +P) B

3 3 +F:Pmat+PCM- (48)

Con esta prescripcién, podemos segurar que los resultados que obtengamos, a partir de con-
siderar simetria esférica, seguirdan siendo véalidos cuando las anisotropias correspondientes a
las ecuaciones (4.3) y (4.6) estén presentes en la estrella. En consecuencia, estamos habili-
tados para construir la EAE del sistema, P = P(¢), la cual permite obtener familias de EHs
magnetizadas estables utilizando las ecuaciones TOV, (2.31) y (2.31).

4.2.2. Fases de la ecuacion de estado hibrida magnetizada

Las expresiones especificas para las cantidades termodindmicas de la materia dependen
del modelo particular usado para cada fase, los cuales serdn abordados a continuacion.

4.2.2.1. Materia subnuclear

Para modelar la materia magnetizada a densidades subnucleares en la corteza de la EH,
utilizamos una EdE magnetizada basada en el modelo BPS, con un CM de 10'® G, construi-
da en el trabajo de Lai y Shapiro (1991). En dicho trabajo, los autores concluyen que, para
valores de densidades tipicos de la corteza exterior de una EN, la EAE magnetizada difiere de
la no magnetizada solo para densidades menores que € = 0.2124 MeV/fm? ~ 4 x 10'2 g/cm?.
Por lo tanto, en este trabajo, consideramos esta EdE para cortezas magnetizadas hasta
~ 4 %102 g/cm?® y la EdE BPS-BBP no magnetizada para densidades mayores, hasta el
valor de la densidad donde finaliza la corteza, ~ 104 g/ cm?®.

4.2.2.2. Materia de hadrones

Para modelar la materia de hadrones en el ntcleo externo de la EH, utilizamos el modelo
RMF con la parametrizacion GM1L, la cual tiene constantes de acoplamiento dependientes
de la densidad (Spinella, 2017). Incluimos la presencia del octeto bariénico y de las cuatro
resonancias A (ver seccién 2.1.2.2). A pesar de que este modelo ha sido utilizado previamente
para describir la materia hadroénica en el interior de una EN (Spinella, 2017; Ranea-Sandoval
et al., 2019; Malfatti et al., 2019), en este trabajo realizamos una extensién del modelo
incorporando los efectos del CM.

Las constantes de acoplamiento relativas, escalares y vectoriales, mesén-hiperén han sido
determinadas siguiendo el modelo Nijmegen extended soft core (ESC08) (Rijken et al., 2010).
Las constantes de acoplamiento isovectoriales relativas mesén-hiperén fueron ajustadas al
isospin de los hiperones y, para las resonancias A, tomamos xoyp = Xoa = 1.1y xpa = 1.0,
donde se utiliz6 que x;g = gim/gin (ver detalles en el trabajo de Spinella, 2017).

La forma funcional de las constantes de acoplamiento mesén-barién dependientes de la
densidad, g,»(ng), asociadas al mesén p, esta dada por (Typel, 2018),

gob(nB) = goi(no) exp [—ap (Z—IZ - 1)] : (4.9)
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parametro GMI1L

my (GeV) 0.5500
o (GeV)  0.7830
m, (GeV) 0.7700

8o N 9.5722
8wN 10.6180
&pN 8.9830
b 0.0029
Co —0.0011
ap 0.3898

Tabla 4.1. Parametros de la parametrizacion GM1L, que conducen a las propiedades de la
materia nuclear a la densidad de saturaciéon dadas en la tabla 4.2.

donde ng = }};, np es la densidad numérica bariénica total. El pardmetro a, se ajusta teniendo
en cuenta propiedades de los ntcleos atémicos, como la energia de ligadura por nucledn,
densidades de protones y neutrones, la interaccién entre los nucleones, entre otras (Typel,
2005).

Los parametros del modelo GM1L que utilizamos en este trabajo se enumeran en la
tabla 4.1; las propiedades de saturacién, incluyendo la densidad de saturacién nuclear, ng, la
energia por nucleén, Ey, la incompresibilidad de la materia nuclear, Ky, la masa efectiva del
nucleén, m*/my, la energia de asimetria, J, la pendiente de la energia de asimetria, Ly, el
potencial del nucleén, Uy, que surgen de esta parametrizacién, se enumeran en la tabla 4.2;
los valores para las masas de los bariones y las resonancias A fueron tomadas del trabajo de
Spinella (2017).

En este punto, en consecuencia, retomamos las expresiones del modelo RMF presentado
en la seccién 2.1.2.2; en particular, tenemos que resolver el sistema de ecuaciones (2.12) para
los campos mesonicos medios, o, @ y p, incorporando los efectos del CM. Para ello, se debe
considerar la cuantizacién de Landau presentada en la secciéon 2.1.3. En el trabajo de Bro-
derick et al. (2000) se obtienen las magnitudes termodindmicas para la materia de hadrones
magnetizada, pero utilizando otra parametrizacion del RMF y considerando solo protones y
neutrones. En nuestro caso, retomamos dicho trabajo incorporando el octeto bariénico com-
pleto y las resonancias A, y considerando la dependencia con la densidad de la constante de
acoplamiento asociada el mesén p, ecuacion (4.9). Para bariones con carga eléctrica distin-
ta de cero, sujetos a un campo magnético externo, B, las densidades escalares y vectoriales

resultan
IquBm* +5 V<Vmax kb +Eb
=ty Y, ||, (4.10)
-s n=0 b

+5 V<Vmax

lgn| B b
My = s Z Z kD (4.11)

-s n=0

donde la doble suma se realiza sobre el niimero cuantico del momento angular, n, y sobre la
proyeccién del spin, o = —s, ..., +5, ¥ ¢p es la carga eléctrica del barion b. Como se especificd
en la subseccién 2.1.3, la restriccion v < vpax proviene del hecho de que k, p(v) debe ser

real. Las masas efectivas, la componente z del momento de Fermi y la energia de Fermi estan
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Propiedad de saturacién GMI1L

ny (fm™=3) 0.153
o (MeV) -16.30
Ko (MeV) 300.0
m*[my 0.70
J (MéV) 32.5
o (MeV) 55.0
~Uy (MeV) 65.5

Tabla 4.2. Propiedades de la materia nuclear a la densidad de saturacién nuclear, ng,
calculadas para la parametrizaciéon GM1L (Spinella, 2017).

dadas por

m,, = mp —8ob0,

my = ,/m;;? +2v|qp|B,
b _ b
kD p = ,/E ,

EL = wp, — gup(n)d — gon(n)plap — R, (4.12)

respectivamente, donde R es el término de reacomodamiento dado por

0gop(n
= Z gpb( )Igbl’lbp, (4.13)

necesario para la consistencia termodindmica del modelo (Hofmann et al., 2001). La densidad
de energia para los bariones cargados esta dada por

+5 V<Vmax

|‘]b|B Z Z

-s n=0

b b
k F+E

myp

kb ER +

) . (4.14)

Para los bariones con carga eléctrica nula, las densidades vectoriales y escalares estan dadas
por

* b b
; Ysty [ pop o |Kpt+ER
n o, = EZky —m,"In (4.15)
9b b * >
n An? ( my
3
y, (k%)
n, = o , (4.16)

2n? 3
donde el factor de degeneracién del spin resulta y, = 2 para particulas con spin 1/2 y vy, =4
para particulas con spin 3/2. Las ecuaciones (4.12) son también validas para los bariones
con carga eléctrica nula, pero con mp = my y considerando el momento total de Fermi,

kg = ,/E b_ m}’;z, en lugar de considerar solamente su componente z. La densidad de energia
para los bariones con carga eléctrica nula estd dada por

b b
kF+E

nb = o ) (4.17)

*

b

Z b

1 1
§(E§)3kb - —m? (Ebkb + m*21n
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La densidad de energia barionica total resulta, entonces,

Lo o 2 -2 2 2\, 1 3 1 —4
€p = Z € + 5 (mO.O' + Mg, 0° + myp ) + gbo-mNgg-Na' + JCoMNEoNT (4.18)
donde la suma se realiza sobre todos los bariones, tanto sobre los que tienen carga eléctrica
distinta de cero como sobre los que tienen carga eléctrica nula. Las expresiones para las
componentes de la presién quedan determinadas la ecuacién (4.18), resultando

P = Z Upny, — €, (4.19)
b

Py =) wpny - es — MB, (4.20)
b

donde la suma también se realiza sobre todos los bariones. Si se consideran las ecuacio-
nes (4.19) y (4.20) y se sigue la prescripcién dada en la ecuacién (4.8), se obtiene la EdE
magnetizada para la materia hadrénica.

Tal como hemos establecido, ademés del octeto bariénico, hemos incluido las cuatro re-
sonancias A para la fase hadrénica. Vale la pena volver a mencionar esto, pues, a diferencia
de todas las otras particulas que consideramos en este trabajo, las particulas A tienen spin
s = 3/2. Esta propiedad modifica los valores que puede tomar el nimero cudntico v y, en
consecuencia, la manera en que se realiza la suma sobre los niveles de Landau en la ecua-
cién (2.20).

4.2.2.3. Materia de quarks

Para modelar la materia del ntcleo interno de las EHs, consideramos la presencia de los
quarks u, d y s desconfinados y en presencia de un CM, a temperatura cero y descriptos a
través del FCM. Por lo tanto, el efecto de estos parametros sera el de desplazar el valor del
potencial quimico, @ = u—Vi/2, y el de agregar un término de presiéon de vacio, proporcional
a Go. Salvo que se aclare especificamente, seleccionamos dos conjuntos de valores para los
parametros del FCM, presentados en la tabla 4.3, los cuales, como se verd mas adelante,
satisfacen la restriccién de 2 M.

Partiendo de los desarrollos realizados en Strickland et al. (2012), donde se calcula la EAE
para un gas de Fermi bajo la accién de un CM constante, incluimos la cuantizaciéon en niveles
de Landau al FCM, obteniendo una densidad numérica dada por

+5 V<Vmax

ythqlB q
nq=2—ﬂ_22 >k, (4.21)

-s n=0
la densidad de energia,
B +5 V<Vmax q + k‘]
_ yilquz' DT Bk + P , (4.22)
Vs
-s n=0

y las componentes paralelas y transversales de la presion,
+5 V<Vmax

P =2

ETk?  —m’In

q q
EF + kZ,F
”T’l 9

F "z, F
-s n=0
<v, q q
_ VCICIq|QB2 R EF + kz,F
P, 4= gl _ZS nzzo v In — |- (4.23)
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Tabla 4.3. Conjuntos de pardmetros del FCM seleccionados para calcular los modelos
estelares en el escenario de EHs magnetizadas.

Set Vi [MeV] Ga [GeVY
1 20 0.014
2 90 0.007

La doble suma se realiza sobre el nimero cuantico del momento angular, n, y sobre la pro-
yeccién del spin, o0 = —s,...,+s, g4 es la carga eléctrica del quark g y y. es el factor de
degeneracién de color, y. = 3. A temperatura cero, los gluones, por ser bosones, no contri-
buyen a la presion, por lo tanto no los consideramos. La masa efectiva, la componente z del
momento de Fermi y la energia de Fermi estan dadas, respectivamente, por

m? = m? + 2v|q|B, (4.24)
kZF:uJﬂg—Qun}—nﬂ. (4.25)
El =fi4. (4.26)

Tal como plantea Strickland et al. (2012), las ecuaciones (4.21), (4.22) y (4.23) satisfacen
tanto las relacién termodinamica para el GP,

Q=e—un=-P|, (4.27)
como la relacién candnica entre las componentes de la presion,
P, =P, - MB, (4.28)

donde M es la magnetizacion de la materia. Por lo tanto, a partir de la prescripcion dada en
la ecuacién (4.8), la presién total de la materia de quarks resulta

1
Pmat,q = Z g (2PJ-,61 + Pll,q) + Pyac (429)
q=u,d,s

donde Py, es la presién de vacio dada por (Simonov y Trusov, 2007b,a; Nefediev et al., 2009)

9
Pyac = ——Go. 4.30
vac 64 2 ( )
En consecuencia, a partir de las expresiones para la densidad de energia, ecuacion (4.22), y
para la presion total, ecuacién (4.29), se puede obtener la EJE magnetizada para la materia
de quarks.

4.2.3. Materia lepténica

Debido a que trabajamos a temperatura cero, solo consideramos la presencia de electrones
y muones para la contribucién lepténica, presente en ambas fases de hadrones y de quarks.
Los leptones son tratados como un gas de Fermi libre con la contribucién del CM dada por la
ecuacion (4.1) y la correspondiente cuantizaciéon en niveles de Landau. Las expresiones para
las magnitudes termodinamicas son iguales que en el caso de la materia de quarks, con las
correcciones correspondientes para los valores de las masas y cargas eléctricas de los leptones,
considerando, evidentemente, el factor de degeneracién de color y. =1, en lugar de y. =3, y
tomando V4 = Gy = 0.
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Figura 4.1. Presién de magnetizacion, Pyag = —MB, como funcién del CM y del potencial
quimico bariénico para las fases de hadrones (a) y de quarks (b). La referencia de la barra
de color también indica el valor de Pyag. Para el caso hadrénico, se puede ver que solo para
los valores extremadamente grandes del CM, B 2 10 G, la presién de magnetizacién es no
despreciable. Para estos valores del CM, la transicién de fase ya ha ocurrido por lo que no
consideramos la presiéon de magnetizacién en la EAE de hadrones. Para la fase de quarks, se
hacen evidentes los efectos oscilatorios producto de la cuantizacién de Landau y que, solo
cuando el CM es extremadamente intenso, la presion de magnetizacién se torna un efecto
considerable.

4.2.4. Ecuacion de estado hibrida y transicion de fase

Para cada fase por separado, consideramos la conservacién de niimero bariénico, ng, y la
neutralidad local de carga eléctrica, ya detalladas en la seccién 2.1.1, en las ecuaciones (2.6)
y (2.7), respectivamente. También se impone la condicién de equilibrio-8, mediante vinculos
entre los potenciales, establecidos en la ecuacion (2.4).

Una vez que las EdEs de cada fase se encuentran calculadas, es posible construir la EdE
hibrida total. Trabajamos considerando la construccion de Mazwell, en la que se modela una
transicion de fase hadrén-quark abrupta, descripta previamente en la seccién 2.1.1. En este
escenario, el cruce de la EAE de hadrones y de quarks, en el plano P — ug, definen el momento
en que ocurre la transicion de fase.

Una vez construida la EJE hibrida magnetizada, el primer aspecto a discutir sobre estos
resultados es la contribucién de la magnetizacién, M, y de la presién de la magnetizacién,
Priag. La figura 4.1 muestra la presion de la magnetizaciéon para ambas fases, hadrones en el
panel (a) y quarks en el panel (b), como funcién del potencial quimico bariénico y del CM.
Es importante remarcar que, para este calculo particular, no se consider6 la parametrizacién
dada en la ecuacién (4.1), sino que tratamos al CM y al potencial quimico bariénico como
variables independientes entre si. En este caso, tampoco consideramos los valores para los pa-
rametros del FCM dados en la tabla 4.3. Para estudiar los efectos de la magnetizacién, usamos
Vi =20 MeV y G2 = 0.006 GeV?, los cuales son valores representativos del comportamiento
general del modelo de quarks.

Aclarado esto, analicemos los resultados para la magnetizacion de ambas fases de manera
separada. La figura 4.1 (a) muestra que la presién de magnetizacion de los hadrones es consi-
derable solo para valores extremadamente altos del CM, bajo condiciones de densidad en los
cuales la materia hadrénica ya no se encuentra presente, debido a que ocurre la transicién
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Figura 4.2. Abundancia de particulas para la fase de hadrones (a) y de quarks (b) y la
correspondiente magnetizacién de la materia, como funcién del potencial quimico bariénico
para un dado CM constante, B ~ 5 x 10'® G. En el panel (a), se puede ver como los picos y
los valles de la magnetizacion (curva gris) estdn acoplados a la aparicién o desaparicién de
alguna especie de particula. En el panel (b), la magnetizacién responde a la oscilacién de la
abundancia de electrones, los cuales varian segin la ocupacién de los niveles de Landau. Con
el fin de facilitar la visualizacién del comportamiento de la magnetizacion, se ha coloreado
de cyan el area debajo de la curva gris correspondiente al valor de la magnetizacion.

de fase. Como consecuencia de este comportamiento, y para evitar dificultades numéricas
innecesarias, solo consideramos la presion de magnetizaciéon en la fase de quarks. En este
sentido, vale la pena mencionar que para la fase de quarks, figura 4.1 (b), la magnetizacién y
la presion de magnetizacién pueden ser calculadas analiticamente a partir de las expresiones
para la presién, ecuacion (4.23), MB = P — P,. Sin embargo, para obtener esta magnitud
para la fase de hadrones, es necesario realizar los cdlculos de manera numérica a partir de la
ecuacién (4.19).

Los resultados mostrados en la figura 4.2 permiten profundizar nuestro estudio de la
materia magnetizada. En dicha figura, se puede ver, para hadrones en el panel (a) y para
quarks en el panel (b), la magnetizacién y las abundancias de las particulas como funcién
del potencial quimico bariénico para un dado CM constante. En ambas figuras, es notoria
la manera en que la magnetizacion reacciona al cambio en la abundancia de cada especie
de particulas. En la fase hadrémnica, los picos y valles de la magnetizaciéon ocurren debido
a la sucesiva aparicién y desaparicion de las especies de hadrones. En la fase de quarks, la
magnetizacién muestra un comportamiento oscilatorio correlacionado con las oscilaciones en
las abundancias, mas evidentes en el caso de los electrones, indicando la creciente ocupacién
de los niveles de Landau a medida que aumenta el potencial quimico.

En la figura 4.3, mostramos las diferentes componentes de la presiéon para la materia
hibrida como funciéon del CM. En este caso, y de aqui en adelante, volvemos al escenario del
CM parametrizado a través de la ecuacion (4.1). En esta figura, consideramos el caso de la EAE
para una magnetar y para los dos conjuntos de parametros del FCM dados en la tabla 4.3. Se
puede observar que la diferencia entre las componentes paralela y perpendicular de la presién
aumenta a medida que el CM aumenta. Ademas, el término puramente magnético se vuelve
relevante solo para valores extremadamente altos del CM, B > 10'® G. El caso de la EdE para
una EH con CM bajo no se muestra, dado que no aparecen anisotropias en las componentes
de la presién y que el término de presion puramente magnético es despreciable para todo el
intervalo de valores del CM considerado.

Finalmente, presentamos los resultados totales para la materia hibrida magnetizada. Por
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Figura 4.3. Componentes de la presién para la materia hibrida como funcién del CM
para el Set 1 (a) y el Set 2 (b) de los pardmetros del FCM y para el caso magnetar. El
punto en cada curva indica la transicion de fase de hadrones a quarks, de manera que para
densidades/CMs menores existe materia hadrones y para densidades/CMs mayores, materia
de quarks. Se puede observar que las componentes paralela y transversal son equivalentes
para bajos CMs y se separan cada vez més a medida que el CM aumenta. También se
puede notar que la componente puramente magnética de la presion domina solamente en
el régimen de CM extremadamente alto. El caso de EH con CM bajo no se muestra debido
a que, como es de esperar, no muestra anisotropias en las componentes de la presién de
la materia y la componente puramente magnética tiene una contribucién despreciable para
todo el intervalo del CM.

un lado, en la figura 4.4, mostramos la EdE hibrida magnetizada para las EHs con CM bajo
y para las magnetares, considerando ambos conjuntos de parametros del FCM. Se puede
observar como la variacion del CM o de los parametros del FCM afectan los valores de la
presion de transicién y del salto en la densidad de energia, entre las fases de hadrones y
quarks. Si comparamos los paneles (a) y (b), se puede notar que dicho salto es mayor para el
Set 1 que para el Set 2. Ademés, para ambos conjuntos de parametros, a CM mayor, el valor
de la presién de transicién es mayor y, ademaés, ocurre para un valor mayor de la densidad.
Por otro lado, en la figura 4.5, mostramos las abundancias de particulas para la materia
hibrida magnetizada como funciéon de la densidad numérica bariénica para el caso de EHs
con CM bajo y para magnetares, para ambos conjuntos de pardmetros del FCM. Como se
puede ver, el salto en la densidad numérica en la transicién de fase (drea gris sombreada)
también resulta muy dependiente de las valores de los parametros del FCM, pero la variacion
en los parametros del CM es imperceptible, a diferencia de lo que ocurre en la figura 4.4.
Si bien las variaciones en la intensidad del CM o los valores de los parametros del FCM
afectan las abundancias de particulas, estas mismas variaciones no modifican las especies de
particulas que aparecen en la fase de hadrones antes de la transicion de fase. Ademas, las
resonancias A~ muestran una presencia fuerte en todos los casos, apareciendo incluso antes
que la mayoria de las particulas del octeto barionico. Por otro lado, como es usual, hay una
fuerte disminucién en la abundancia de leptones de la fase de hadrones hacia la de quarks.
Sin embargo, esta disminucién es menor en el caso de las magnetares que en el caso de las
EHs con CM bajo.
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Figura 4.4. EdEs hibridas para los dos casos, EH con CM bajo y magnetar, y para el Set 1
(a) y el Set 2 (b) de los pardmetros del FCM. En las curvas, la regién de presién constante
se corresponde con el salto en la densidad de energia debido a la transiciéon de fase.

4.3. Estructura estelar y estabilidad dinamica para las estre-
llas hibridas magnetizadas

Una vez construida la EAE hibrida magnetizada, es posible obtener resultados macroscopi-
cos para nuestros modelos de EHs, resolviendo las ecuaciones de estructura correspondientes.
Como ya fue mencionado, para obtener soluciones de interés, representativas y distingui-
bles, hemos seleccionado dos parametrizaciones distintas del CM, la EH con CM bajo, con
Bmin = 10" G v Bpax = 101 G, y la magnetar, con By, = 10 G y Bpax = 3 x 101 G.
Ademéds, los conjuntos de pardmetros del FCM seleccionados, presentados en la tabla 4.3,
satisfacen la restriccion de 2 M.

De acuerdo a los razonamientos expresados en la seccién 4.2.1.2, podemos utilizar las
ecuaciones TOV, ecuaciones (2.31) y (2.32), como una aproximacién valida para construir
configuraciones estelares en equilibrio hidrostatico. Por lo tanto, utilizando como funcién de
entrada la EdE construida, podemos obtener las relaciones masa-radio y masa-densidad de
energia central para una dada familia de estrellas, cada una de ellas resultado de integrar las
ecuaciones con una densidad central, como condicion inicial, diferente.

Para el estudio de la estabilidad, utilizamos los criterios establecidos en la seccién 2.2.2,
considerando tanto el escenario de transiciones de fases lentas como rapidas.

En la figura 4.6, mostramos resultados obtenidos al resolver las ecuaciones TOV para
intervalo extensos de los parametros Vi y Ga, en donde se representa la masa maxima de cada
familia de soluciones en el plano V; — Go, para el caso de EH con CM bajo. En esta figura, la
linea negra representa los pares de parametros para los cuales la masa maxima es 2 Mg. En la
esquina superior izquierda de esta figura se observa que la masa maxima aumenta a medida
que aumenta cualquiera de los dos pardmetros, pero luego, el valor de la masa méxima tiende
a estabilizarse hacia un valor constante, a medida que nos aproximamos a la esquina superior
derecha de dicho plano.

La relacion M — R para la familia de EHs magnetizadas se presenta en la figura 4.7.
En principio, se debe notar que nuestro modelo de EHs magnetizada satisface, para las
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o,

Figura 4.5. Abundancia de particulas, ¥;, como funcién de la densidad numérica barionica,
ng, en unidades de la densidad de saturacién nuclear, ng, para los casos de EdEs hibridas
con CM bajo (a) y magnetar (b) y para el Set 1 (columna izquierda) y Set 2 (columna
derecha). El drea gris indica el salto en la densidad debido a la transicién de fase.

combinaciones de parametros del FCM e intensidad del CM considerados, las restricciones
observaciones vigentes en la actualidad. Como se observa en la figura, tanto la cota de 2 Mg,
impuesta por la medicion de los pulsares J1614-2230 y J0348+4-0432, y la cota Ry 4 < 13.76 km,
consecuencia del evento GW170817, se verifican. Sin embargo, tal como se evidencia en esta
figura, los parametros del FCM elegidos no satisfacen la cota en la masa impuesta por PSR
J07404+-6620. Tal como en el capitulo anterior, donde la cota en el radio impuesta por el
evento GW170817 obliga a descartar la EdE hadrénica utilizada en dicho trabajo, en este
caso, la deteccién de PSR J07404+6620 restringe severamente los valores de los parametros
del FCM. Sin embargo, en este caso, no es necesario descartar el modelo de EdE utilizado en
este capitulo, dado que existen otras combinaciones de pardmetros que satisfacen dicha cota,
tal como se observa en la figura 4.6. En particular, respecto a los conjuntos de pardmetros
seleccionados en este capitulo, si bien deben ser descartados en términos cuantitativos, son
representativos del comportamiento general del modelo y por lo tanto, son validos desde el
punto de vista cualitativo. En el capitulo Resumen, discusién y conclusiones, continuamos
discutiendo la validez e implicancia de este resultado.

Por otro lado, en ambos paneles de esta figura, la masa maxima aumenta con el aumento
del CM central. A pesar de que la diferencia es del orden de ~ 1%, este incremento mondtono
en la masa maxima, a medida que el CM aumenta hasta Bya.x ~ 3 X 10!® G, es un resultado
general independiente de los parametros del FCM seleccionados. El punto circular en las
curvas de esta figura indica la aparicién del nicleo de materia de quarks dentro de las estrellas.

72



4.3. Estructura estelar y estabilidad dinamica para las estrellas hibridas magnetizadas

Figura 4.6. Masa maxima para cada familia de EHs como funcién de los parametros del
FCM, Vi y G3. Para la fase hadroénica se utilizé la parametrizacién GM1L del modelo RMF.
Este resultado se obtuvo para EHs con CM bajo, de manera de determinar los parametros
del FCM que verifican las restricciones de masa producto de las observaciones de los piil-
sares J1614-2230, J0348+0432 y J0740+6620. La linea negra indica la curva de nivel para
Mupax = 2 M.

Para las EdEs presentadas, esta transicion ocurre proxima a la configuraciéon de masa maxima,
pero antes de esta configuracién, hacia radios mayores, todavia sobre la porcién estable bajo
ambos criterios. Las configuraciones estables que se ubican desde este punto hacia radios
menores poseen un nucleo de quarks, cada vez mayor en tamafo.

En el caso en el que las transiciones sean rapidas, las configuraciones de EHs desde el
méximo hacia radios menores cumplen la condicién M /de. < 0 (ver la figura 4.8), y tal como
se explico en la seccion 2.2.2, serian configuraciones dindmicamente inestables. Por lo tanto,
si la transicion de fase es rdapida, para las EdEs presentadas, solo unas pocas configuraciones
estelares estables serian EHs con ntcleos de materia de quarks desconfinada.

Sin embargo, si la transicién de fase es lenta, la rama hacia la izquierda del méaximo,
representada con una curva continua, también es estable, debido a que el modo fundamental
de oscilacién verifica wg > 0 a lo largo de esta rama. La estabilidad del modo fundamental
se pierde en la configuracion terminal, la cual se indica en la figura 4.7 con un asterisco
(en ese punto wg = 0). Méas alld de la configuracién terminal, aparece una rama inestable
(representada con la linea discontinua), sobre la cual wg < 0. Los puntos triangulares en la
figura indican la configuracién estelar para la cual el primer modo radial se vuelve inestable
(i.e. a)g < w% < 0 a partir de este punto), mientras que los puntos cuadrados indican donde
se vuelve inestable el segundo modo radial (i.e. wg < w% < wg < 0 a partir de este punto).
Vale la pena, en este punto, recordar que, en el caso de estrellas frias y en equilibrio frente
a reacciones quimicas, con una EdE continua, los cambios en la estabilidad de los modos
radiales ocurren en los maximos y minimos de la curva en el plano M — R. Sin embargo, en el
caso de EHs donde la EdE es discontinua debido a la transicion de fase, considerando ademas
transiciones de fase lentas, este resultado ya no aplica y los cambios en la estabilidad de los
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Figura 4.7. Relaciéon M — R para EHs con CM bajo y para magnetares, para los Set 1y
2 de los parametros del FCM. El punto circular indica el lugar donde el nicleo de quarks
aparece. En el caso de transiciones rapidas, todas las configuraciones a la derecha del pico de
masa maxima son estables y todas las configuraciones ubicadas a la izquierda son inestables.
En el caso de transiciones lentas, la curva continua indica las configuraciones estables hasta
el asterisco (configuraciéon terminal). Todas las configuraciones con linea punteada a la
izquierda del asterisco son inestables, debido a que alli wg < 0. El punto triangular marca
el lugar donde el primer modo radial se vuelve inestable y el punto cuadrado marca el lugar
donde el segundo modo radial se vuelve inestable. Las barras horizontales corresponden a
las mediciones de las masas de los ptlsares de 2 Mg con sus correspondientes barras de
error (Antoniadis et al., 2013; Arzoumanian et al., 2018; Cromartie et al., 2019). La flecha
horizontal negra marca la restriccién calculada por Fattoyev et al. (2018) para GW170817,
R1_4 < 13.76 km.

modos radiales no ocurren en dichos maximos y minimos.

Un resultado general, que se desprende de este estudio, es que la longitud de la rama
de estabilidad extendida, que comienza en la configuracién de masa méxima y termina en
la configuraciéon terminal, se acorta si la presién de transicién de fase en la EdE hibrida
aumenta. Esta presién aumenta tanto con el incremento de alguno de los dos pardmetros del
FCM, como con el aumento del valor del CM en la zona donde se produce la transicién. En
relacién a la existencia de esta rama estable extendida, también encontramos que esta aparece
solo si, al momento que se alcanza la configuraciéon de masa maxima, el niicleo de quarks ya
ha aparecido. En caso contrario, si la estrella de masa maxima es puramente hadrénica,
la estabilidad del modo fundamental se pierde para configuraciones luego del maximo. Esto
ocurre para valores suficientemente grandes de alguno de los dos parametros del FCM; en estos
casos, la rama de estabilidad desaparece y la tltima estrella estable es la de masa maxima,
coincidiendo con el criterio de estabilidad correspondiente a las transiciones rapidas.

En la figura 4.8, presentamos los resultados para la relacién masa-densidad de energia
central-campo magnético. Igual que en las figuras del plano M —R, las configuraciones estelares
estables en el escenario de transiciones lentas son representados por lineas continuas, los
puntos circulares indican la aparicion de la fase de quarks libres y los puntos triangulares
y cuadrados indican la desestabilizacién del primer y segundo modo excitado de oscilacion
radial, respectivamente. Al observar esta figura, resulta evidente que en el caso de transiciones
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Figura 4.8. Masa gravitacional, M, en funcién de la densidad de energia central, €., para
EHs con CM bajo y para magnetares, para los Set 1 y 2 de los parametros del FCM. La escala
de color indica el valor del CM en el centro de la estrella, B.. Los puntos circular, triangular
y cuadrado tienen el mismo significado que en la figura 4.7. En el caso de transiciones
rapidas, todas las configuraciones a la izquierda del pico de masa méaxima son estables y
todas las configuraciones ubicadas a la derecha son inestables. En el caso de transiciones
lentas, la curva continua marca las configuraciones estables hasta el asterisco (configuracién
terminal). Se debe notar que, a la derecha de la configuracién de masa méxima, existe una
rama de estabilidad extendida, que no verifica la condicién de estabilidad necesaria en el
caso de transiciones rapidas, M /de. > 0.

lentas, la condiciéon M /de. < 0 no es méas una condicién suficiente para establecer un criterio
de estabilidad dindmica.

Por otro lado, tal como hicimos en el capitulo 3 con el fin de estudiar de manera esquema-
tica el proceso de enfriamiento para las proto-ENs, analizamos el plano Mg —Mpg para estudiar
la evolucién de las EHs magnetizadas debido al decaimiento del CM. Ademaés, mediante este
método, en el caso de transiciones lentas, es posible analizar la evoluciéon de configuraciones
estelares que puede surgir como consecuencia de una transiciéon entre dos configuraciones
estables de igual masa bariénica, entre las dos ramas de estabilidad coexistentes dentro de
una misma curva. Ademads, el estudio del plano Mg — Mg permite considerar la posibilidad
de diferentes canales evolutivos para la aparicién de una transicién de fase.

En consecuencia, en la figura 4.9, presentamos la masa gravitacional como funcién de
la masa baridnica, para EHs con CM bajo y para magnetares, y para ambos conjuntos de
parametros del FCM. A medida que el CM decae, podria ocurrir una transicién de una con-
figuracion perteneciente a la curva de la magnetar a una configuraciéon de la curva de la EH
con CM bajo, a lo largo de una recta vertical hacia abajo, que representa la conservacion de
la masa baridnica a través de su evolucién como estrella aislada. En ambos paneles de esta
figura, mostramos una flecha vertical cruzando las curvas de estabilidad como ejemplo de
los posibles canales evolutivos. Ademas, con el fin de analizar cualitativamente este proceso,
hemos etiquetado las configuraciones estables involucradas. Antes de comenzar este anali-
sis, se debe notar que el punto ¢, en particular, indica una configuraciéon cuasi doblemente
degenerada: la rama estable antes del maximo, asi como la rama de estabilidad extendida
luego del maximo, estdn practicamente superpuestas en este plano Mg — Mp. Por lo tanto, el
punto ¢ indica dos configuraciones con casi las mismas masas gravitacional y barionica, una
puramente hadrénica y la otra hibrida.

Respecto al decaimiento del CM, partiendo de la primer rama estable de la magnetar
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Figura 4.9. Relaciéon Mg — Mp para los dos casos, EHs con CM bajo y magnetares, para los
Set 1 y 2 de los pardmetros del FCM. En cada panel, solo se muestran las configuraciones
estables. El punto circular indica la aparicién de la materia de quarks en el nticleo de las
estrellas; a difeferencia de otras figuras de este capitulo, en este caso, por claridad, dichos
puntos circulares se han representado en color negro. Considerando el decaimiento del CM,
la estrella evoluciona a lo largo de una recta vertical de masa bariénica constante, partiendo
de una magnetar hacia una EH con CM bajo.

-configuraciones a y b en la figura 4.9 (a) o d en la figura 4.9 (b)-, podria ocurrir una
transicion de una magnetar hibrida -configuracion a- a una estrella puramente hadronica
-configuraciones ¢ o e- 0 a una EH con CM bajo -configuracion f-; ademds, es posible que
ocurra una transicién partiendo de una magnetar puramente hadrénica -configuraciones b o
d- a una EN con CM bajo -configuraciones ¢ o e- 0 a una EH con CM bajo -configuracién f-.
Esto significa que, durante estos procesos, podria darse una transicién de fase en el nicleo de
la estrella, de hadrones a quarks o de quarks a hadrones dependiendo del caso. Es importante
remarcar que en este punto, la aparicién de materia de quarks desconfinada, necesaria para
formar la magnetar hibrida inicial -configuracién a- podria ocurrir durante la fase de proto-
NS, tal como se planted en el capitulo 3.

Sin embargo, no solo el decaimiento lento del CM puede producir evoluciones entre con-
figuraciones estables. La existencia de una rama de estabilidad extendida podria permitir
transiciones entre configuraciones de igual Mp dentro de una misma curva de intensidad del
CM. Este tipo de transiciones -de la configuraciéon a a la b o de la configuracién e a la f
en la figura 4.9-, podrian ocurrir debido a alguna perturbacién grande, que desestabilice la
estrella y produzca alguna clase de evento de colapso catastréfico, dando lugar a que el objeto
compacto expulse parte de su masa gravitacional a través de diferentes formas de energia.

En la figura 4.9, es importante notar que, para las EHs con CM bajo, dada una masa barié-
nica fija, las configuraciones estables de la rama extendida -luego de la masa maxima- tienen
una masa gravitacional menor que las configuraciones tradicionalmente estables -previas a la
masa méaxima-. En otras palabras, en el panel (b), la configuracién f tiene una masa gravita-
cional menor que la configuracién e. En el panel (a), este fenémeno no es perceptible debido
a la superposicién de las curvas, pero también ocurre. Esto significaria que, de haber alguna
perturbacién grande que desestabilice al objeto, las estrellas puramente hadrénicas con CM
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Figura 4.10. Relacién deformabilidad de marea adimensional-masa gravitacional para los
dos casos, EHs con CM bajo y magnetares, para los Set 1 (a) y Set 2 (b) de los pardmetros
del FCM. Se muestran solo las configuraciones estables en el escenario de transiciones de fase
lentas. La flecha vertical negra indica la restriccion obtenida a partir del evento GW170817
en el trabajo de Abbott et al. (2017), A4 < 800.

bajo podrian experimentar una transformacion hacia una EH mas compacta, incluyendo en
este proceso una transicién de fase hadrén-quark en su interior.

Por otro lado, mas alld de este analisis cualitativo -y de los mecanismos que podrian
disparar estos procesos- es importante senalar que, si este tipo de transiciones entre confi-
guraciones estables ocurre, una cantidad considerable de energia seria liberada debido a la
diferencia de masa gravitacional entre los estados inicial y final de las configuraciones invo-
lucradas. Una estimacién promedio de esta energia, basada en las transiciones estudiadas,
resulta Eliberada = AMg ¢ ~ 0.05 Mg c? = 5 x 10°2 erg, la cual es suficiente para explicar
las energias involucradas en un gamma-ray burst (GRB) tipico (Nakar, 2007; Rezzolla et al.,
2011). En este sentido, resulta necesario mencionar que debido al alto valor de la energia
liberada, podria ocurrir una eyeccién de materia que invalide la hipétesis de conservacién de
la materia bariénica. Si bien para el caso de proto-ENs se han realizado los cdlculos hidrodi-
namicos que permiten validar definitivamente dicha hipdtesis (Prakash et al., 1997), dichos
calculos no se han realizado atin para el caso de magnetares o para el escenario de transiciones
entre ramas de estabilidad extendida.

Finalmente, calculamos la deformabilidad de marea para nuestros modelos. Como ya
mencionamos, el andlisis del evento GW170817 ha puesto fuertes restricciones en el parametro
adimensional de deformabilidad de marea, A, para una estrella de 1.4 Mg, A14 < 800 Abbott
et al. (2017); Annala et al. (2018); Most et al. (2018); Raithel et al. (2018). En la figura 4.10,
presentamos las curvas tedricas obtenidas para A como funciéon de la masa gravitacional,
para las EHs con CM bajo y para las magnetares, utilizando ambos conjuntos de parametros
del FCM. Se observa que para esta relacién aparece una degeneracién y, por lo tanto, deja
de ser una relacién de naturaleza funcional. Estas degeneraciones son una consecuencia de la
aparicién de la rama extendida de estabilidad para el caso de transiciones de fase lentas. En los
paneles (a) y (b) de esta figura, se puede observar que se satisface la restriccién observacional
impuesta por GW170817, indicada con una flecha.
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Capitulo 5

Resumen, discusién y conclusiones

Durante la dltima década, a partir de la medicién de las masas de los ptlsares J1614-2230
y J03484-0432, las ENs se han convertido en un objeto de estudio astrofisico de renovado
interés, debido a los interrogantes y desafios que proponen estas nuevas restricciones. Ademas,
la deteccién de las ondas gravitacionales, provenientes del evento GW170817 de fusion de
ENs, junto con su respectiva contraparte electromagnética, han impuesto nuevas restricciones
observacionales, motivando atin més el debate en torno a estos objetos y su composiciéon. Por
ultimo, la reciente deteccién del pulsar PSR J0740+6620 acentiia estas cuestiones y propone
nuevos interrogantes.

En este contexto, en esta Tesis de Doctorado, hemos planteado un estudio de las ENs desde
una perspectiva tedrica, enfocado principalmente en su estructura, composiciéon y estabilidad
dindmica. En este sentido, este trabajo requirié una descripcion que vincule las propiedades de
la materia desde un punto de vista microscépico, mediante modelos que involucren particulas
que puedan estar presentes en el sistema de interés, con las propiedades macroscépicas y
estructurales de estos objetos compactos. Este abordaje hace posible que consideremos a las
estrellas de neutrones como laboratorios naturales, mediante los cuales podemos lograr una
mejor comprensiéon acerca del comportamiento de la materia cuando es sometida a condiciones
fisicas extremas.

La falta de conocimiento acerca de dicho comportamiento ha generado diferentes propues-
tas tedricas acerca de la composicién de lo que, genéricamente, se engloba bajo el nombre de
estrella de neutrones. En la literatura, se ha planteado que, ademéas de la materia hadrénica
convencional, estos objetos podrian estar compuestos por algtin tipo de materia exdtica, co-
mo ser hiperones, kaones, condensados de Bose, materia de quarks extrana o en algin estado
super conductor de color. En nuestro caso, hemos estudiado la posibilidad de la existencia
de estrellas hibridas, ENs que poseen un niticleo interno de materia de quarks desconfinada
envuelto en capas de materia hadrénica. Para ello, desde la faceta microscopica del problema,
hemos desarrollado y trabajado con modelos para la materia que permitan construir EdEs
hibridas, las cuales incluyen una transiciéon de fase de materia de hadrones a materia de
quarks.

Respecto a los modelos utilizados para la descripcién de la materia densa, en los trabajos
realizados durante este doctorado hemos considerado diferentes modelos para la materia
hadroénica. Los resultados obtenidos serviran para comparar los distintos modelos entre si,
contrastarlos con los experimentos y las observaciones astronémicas disponibles y validarlos,
refinarlos o descartarlos. Desde el punto de vista de la materia de quarks, a lo largo de toda la
tesis hemos trabajado con un tnico modelo, el FCM. En este sentido, hemos puesto a prueba
un modelo con un desarrollo tedrico considerable en la literatura al comienzo de la tesis,
aunque sin demasiadas aplicaciones en contextos astrofisicos. En base a nuestros resultados,
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en las proximas secciones de este capitulo se evaluaran las conclusiones obtenidas para cada
uno de los modelos utilizados.

Por otro lado, desde el punto de vista macroscépico, las ecuaciones de equilibrio hidros-
tatico relativistas para los objetos compactos se encuentran bien establecidas, las ecuaciones
TOV (2.31) y (2.32). Sin embargo, el hecho de que pueda existir una transicién de fase abrup-
ta en el interior de estos objetos hace que se deban reconsiderar y analizar sus condiciones
de estabilidad dindmica: las caracteristicas con que se produce la transicién de fase trae con-
secuencias macroscopicas sobre la estabilidad de estos objetos compactos. La aplicacién del
trabajo de Pereira et al. (2018) en los escenarios abordados nos permitié investigar sobre este
aspecto.

Considerando todos estos aspectos, durante este doctorado se han investigado dos escena-
rios de interés astrofisico particulares. Por un lado, se estudié la etapa de proto-EN, el cual es
el estadio primigenio de las ENs, durante el cual predominan efectos de enfriamiento térmico
y de difusién de neutrinos. Por otro lado, se investigaron las magnetares, ENs en las cuales
predominan los efectos de su intenso CM. Ambos escenarios, si bien han sido estudiados desde
una perspectiva estatica, son escenarios de evoluciéon dinamica, en los cuales hemos propuesto
y analizado posibles canales evolutivos, a través de sucesivas instantaneas de configuracio-
nes estables. Para ello, utilizamos el enfoque presentado en el trabajo de Bombaci (1996) en
el cual se estudian procesos dindmicos para objetos aislados mediante el estudio del plano
Mg — Mp.

Mas alla de cada uno de los trabajos o colaboraciones especificas, durante todo el doc-
torado, de manera transversal, hemos desarrollado el cédigo multi-lenguaje NESTOR. Este
cbdigo permite realizar los calculos numéricos y clasificacion de resultados de manera siste-
matica y ordenada, realizando la entrada inicial de pardmetros del modelo, construccién de
la EdE hibrida, integracion de las ecuaciones de estructura, clasificacién segtin criterios de
estabilidad dindmica y organizacién de archivos de salida. Por este motivo el c6digo NESTOR
fue implementado, con las adaptaciones particulares de cada caso, en todos los estudios rea-
lizados.

Partiendo de este resumen del trabajo realizado, en las préximas secciones se presentan
conclusiones y discusiones particulares para cada uno de los dos escenarios astrofisicos es-
tudiados. Luego de ello, en la tltima subseccién, se presentan conclusiones generales y las
consideraciones finales de la tesis.

5.1. Conclusiones sobre proto-EHs

En el capitulo 3, hemos estudiado, bajo un enfoque simplificado, la evolucién térmica de
proto-EHs y algunas de sus implicancias astrofisicas. Para ello, siguiendo el trabajo de Steiner
et al. (2000), hemos considerado una secuencia de configuraciones sucesivas a entropia cons-
tante: la evolucion comienza en un estadio caliente, con una entropia por barién s ~ 1 y donde
la contribucién de los neutrinos atrapados se incluye mediante la condicién de conservacién
de nimero lepténico, ¥z, = 0.4; en la etapa siguiente, luego de ~ 15 segundos, los neutrinos se
escapan de la estrella, ¥, = 0, y, al difundirse, la calientan atin mas, hasta s ~ 2; finalmente,
luego de algunos minutos, la estrella se enfria y se alcanza el tltimo estadio, con s = 0. Para
construir la EdE hibrida, se utilizé el modelo BPS-BPP para la corteza de la estrella, el
modelo presentado en los trabajos de Shen et al. (2010a,b, 2011), basado en el RMF, para la
fase de hadrones y el modelo FCM para la fase de quarks. Ademés, para realizar este estudio,
hemos considerado a las magnitudes V; y G2 del FCM como pardmetros libres del modelo.
Con el fin de obtener resultados representativos del comportamiento de dicho modelo y de
realizar un andlisis de su efecto sobre la estructura estelar, hemos considerado tres conjuntos
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de valores para estos parametros.

En primer lugar, construimos la EdE hibrida y obtuvimos los perfiles de temperatura y
las abundancias de leptones, para la materia isoentrépica en los tres estadios propuestos. Res-
pecto a esta construccién, es importante recordar que si bien la transicién de fase modelada
considera el equilibrio mecanico, no considera el equilibrio térmico. Bajo este modelo simpli-
ficado de evolucién térmica, los perfiles de temperatura obtenidos para las EHCs concuerdan
con los resultados termodinamicos de proto-EHs, considerando EdEs hibridas construidas con
los modelos de bolsa del MIT y Nambu Jona-Lasinio para la fase de quarks (Steiner et al.,
2000).

Ademaés, en el marco del modelo FCM, mediante un tratamiento semi-analitico para
construir la EAE de materia de quarks, analizamos la estabilidad de la materia extrana, en el
contexto de la hipdtesis de estabilidad absoluta de Bodmer-Witten. Los resultados obtenidos,
presentados en la figura 3.2, muestran que la ventana de estabilidad en el plano V; — G4 resulta
marginal en relacién a los valores aceptados para este modelo y por lo tanto, se ve favorecido
un escenario en el cual la materia extrana de quarks resulta en un estado meta-estable de la
materia. Ademas, el diagrama de fase simplificado de la QCD y la ventana de estabilidad de
la materia extrana obtenidos concuerdan con trabajos previos, que también utilizan el FCM
(ver el trabajo de Pereira (2013), y referencias alli mencionadas).

Una vez construida la EdE hibrida para cada etapa isoentrépica, integrando las ecua-
ciones TOV hemos obtenido las configuraciones de equilibrio para las EHs, con su relacién
masa-radio caracteristica. Teniendo en cuentas las restricciones para la masa dadas por las
observaciones astronémicas de ENs, hemos estudiado la variacién de la masa maxima de cada
familia de estrellas como funcién de los parametros del FCM (resultados presentados en las
figuras 3.7 y 3.8). En este sentido, se observa que con los modelos utilizados en este trabajo
se logra alcanzar las 2 Mg para las EHF para una extensa combinacion de valores de Vi y Go,
llegando incluso a alcanzar valores para la masa méaxima de aproximadamente 2.7 My; sin
embargo, la restriccién dada por Ry 4 < 13.76 km no es verificada en este modelo, tal como
se puede observar en la figura 3.9, producto de la EdE hadroénica utilizada. Vale aclarar que,
con posterioridad a este trabajo, tal como se puede observar en el capitulo 4, hemos des-
cartado este modelo para la fase de hadrones e implementado modelos mas sofisticados, los
cuales satisfacen dicha restricciéon. Es importante notar que esta conclusiéon, que surge como
consecuencia de la detecciéon de GW170817 durante el desarrollo de esta tesis y posterior a
la realizacién del trabajo Mariani et al. (2017), evidencia, de manera concreta, lo dindmica
que resulta la época actual en el campo de estudio de las ENs. Mas alla de esta limitacién
del modelo hadroénico, el enfoque utilizado durante este capitulo para analizar y clasificar las
proto-EH, resulta apropiado y podria ser extrapolado y aplicado a otros modelos de EdE
hibridas en el futuro. Inclusive, comparando nuestros resultados con los resultados obtenidos
en otros trabajos en los que se construye la EdE hibrida a partir de diversos modelos hadro6-
nicos, junto con el FCM para la fase de quarks (Logoteta y Bombaci, 2013; Plumari et al.,
2013; Burgio y Zappala, 2016), podemos concluir que nuestros resultados resultan correctos
desde un punto de vista cualitativo.

Ademas, sobre estas familias de EHs hemos analizado su estabilidad, considerando los
escenarios de transiciones de fase rapida y lenta. En los casos de transiciones de fase rapida,
la estabilidad solo se mantiene mientras M /de. > 0, hasta la masa maxima. Es importante
aclarar que, luego de la configuracién de masa maxima, en el caso tradicional de transiciones
rapidas, puede aparecer una segunda rama de estabilidad desconectada; sin embargo, dado
que en nuestro modelo no surge esta segunda rama de estabilidad para el caso de transiciones
rapidas, este tipo de soluciones no resultan relevantes en esta tesis. En este escenario, solo
una porcién reducida de configuraciones, ubicadas antes de dicho maximo, resultan efectiva-
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mente objetos hibridos estables, siendo la mayoria de las configuraciones estables obtenidas
puramente hadrénicas. Para las transiciones lentas, sin embargo, la rama de estabilidad se
extiende y aparecen configuraciones gemelas -objetos con la misma masa pero distinto radio-,
donde una de las gemelas es puramente hadrénica y la otra hibrida. De esta manera, bajo
este escenario aparecen un mayor nimero de configuraciones hibridas y estables.

En lo que respecta al concepto de masa maxima para proto-ENs, también hemos analizado
el plano masa gravitacional-masa bariénica para el caso en el que la estabilidad estd dada
por una transicién de fase rdpida. En este caso, estudiamos el enfriamiento de las EHs,
considerando la conservacién de masa bariénica a lo largo de dicho proceso. Hemos analizado
cualitativamente los intervalos de masa bariénica de las recién formadas ENs, separando las
que evolucionan hasta EHFs de las que eventualmente colapsaran a un agujero negro. Nuestros
resultados coinciden con lo que se propone en el trabajo de Bombaci (1996), en donde se
afirma que el concepto de masa maxima para una curva de configuraciones estables solo tiene
sentido si se consideran objetos que, al enfriarse y evolucionar a estadios posteriores, contintian
perteneciendo a curvas de estabilidad. En otras palabras, el estudio del plano Mg — Mp para
nuestro modelo, analizado en la figura 3.11, muestra que es posible que una proto-EH recién
formada luego de la explosién de supernova colapse a un agujero negro en pocos segundos
o minutos, producto del proceso de enfriamiento. Ademas, considerando el cuestionamiento
del trabajo Bombaci (1996) al concepto de masa méxima, es importante decir que si bien,
aplicado a nuestros resultados, el estudio del plano Mg — Mg echa luz sobre el proceso de
enfriamiento, este analisis no reduce la posibilidad de satisfacer la cota observacional de 2 M.
Esto resulta asi, dado que, a pesar de que encontramos configuraciones de proto-EHs que se
desestabilizaria durante el proceso de enfriamiento, también obtenemos configuraciones de
proto-EHs que alcanzarian el estado de EHF sin perder la estabilidad y, ademas, satisfacen
dicha restriccién.

El estudio del plano Mg — Mp para proto-EHs, ademaés, ha revelado en cual de los tres
estadios evolutivos isoentrépicos puede ocurrir la transicién de fase de materia hadrénica a
materia de quarks en el interior de la estrella. Este fenémeno se puede comprender al analizar
los intervalos de masa en los cuales las proto-EHs finalizan como EHF estables. Nuestros
resultados sugieren que la aparicién de materia de quarks desconfinada como consecuencia
de una transicién de fase temprana, en las etapas s = 0 o s ~ 1, conduce posteriormente a
configuraciones que, al enfriarse, perderian la estabilidad y colapsarian a agujeros negros. En
su lugar, la formaciéon de EHF estables con materia de quarks desconfinada en su ntcleo seria
posible debido a transiciones de fase tardias, como consecuencia del enfriamiento, luego de la
etapa s ~ 2.

Este andlisis puede ser comparado con trabajos previos (Benvenuto y Horvath, 1989;
Benvenuto y Lugones, 1999), donde se estudia el escenario en el que estrellas puramente
hadrénicas experimentan una transicion de fase hadron-quark durante los primeros segundos
luego de su nacimiento. Resulta interesante notar que estos trabajos buscan explicar, a través
de dicha transicion de fase, el flujo de neutrinos detectado provenientes de la supernova 1987A
en la que se detectaron dos picos en dicho flujo, separados por un intervalo de ~ 7 segundos
(Hirata et al., 1987). En este sentido, nuestros resultados no invalidan esta posible explicacién
para este evento, pero implicarian que, luego de la transicion de fase, el objeto, al enfriarse,
se haya desestabilizado y terminado como un agujero negro. Actualmente, ain no se ha
confirmado la naturaleza del objeto compacto remanente de dicha explosién de supernova y,
si bien resulta favorecida la formacién de una EN, atin no se descarta la posibilidad de que,
efectivamente, el objeto remanente sea un agujero negro (Alp et al., 2018; Cigan et al., 2019).

Sin embargo, si se consideran transiciones de fase lentas para estudiar la posible transicién
de fase durante la supernova 1987A, los canales evolutivos posibles se multiplican debido a
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la existencia de la rama extendida de estabilidad. Por lo tanto, con este nuevo criterio de
estabilidad, podria ocurrir una transicién de fase hadrén-quark temprana, algunos segundos
luego de la formacion de la proto-EN, que justifique el flujo de neutrinos observado, y ain
asi terminar como una EHF estable.

Finalmente, debemos senalar que no hemos considerado algunas especies de particulas
relevantes en la fase hadroénica, como los hiperones, ni efectos de superconductividad de color
en la fase de quarks y gluones. La inclusion de cualquiera de estas contribuciones modifica-
rfa la EdE de cada fase y, por lo tanto, el punto critico en el cual la transicion ocurre. Las
consecuencias de dichas contribuciones deberian ser estudiadas en trabajos futuros. Deteccio-
nes futuras de emisiéon neutrinos en supernovas, asi como observaciones de pulsares jovenes
con emisiones en rayos-X o y, permitird llevar delante simulaciones de evolucién térmica més
realistas que contribuiran a una mejor comprension de las proto-ENs y de su fisica subyacente.

5.2. Conclusiones sobre EHs magnetizadas

En el capitulo 4, hemos estudiado los efectos de CMs intensos en la estructura y estabilidad
de EHs y las consecuencias astrofisicas de posibles transformaciones evolutivas entre diferentes
ramas de estabilidad de las EHs. Realizamos este estudio para dos casos paradigmaticos: las
EHs con CM bajo y las magnetares. La EdE hibrida magnetizada se obtuvo combinando
el modelo RMF bajo la parametrizacion GM1L para la fase hadrénica con el modelo FCM
para la fase de quarks. A pesar de que ya se ha mostrado que la EdE hibrida GM1L+FCM,
para el caso sin CM, satisface la restriccion observacional de Mpax = 2 My (ver, por ejemplo,
Ranea-Sandoval et al., 2018; Orsaria et al., 2019), en este trabajo hemos extendido el estudio
incluyendo el efecto del CM en la EdE. Nuestros resultados muestran que las restricciones
observacionales sobre la masa, sobre el radio y sobre la deformabilidad de marea se satisfacen,
tanto para ENs puramente hadrénicas magnetizadas (EAdE GM1L magnetizada) como para
EHs magnetizadas (EdE GM1L+FCM magnetizada).

Ademés de buscar satisfacer estas restricciones, y con el objetivo de obtener resultados
generales y representativos, hemos considerado dos conjuntos de parametros del FCM. Para
incluir la contribucién del CM, consideramos una aproximaciéon de campo local en el eje z v,
para la intensidad, utilizamos una parametrizacion en funcion del potencial quimico bariénico.
Los efectos del CM se estudian teniendo en cuenta la cuantizacién en niveles de Landau para
las particulas con carga eléctrica no nula. Evaluando la posibilidad de una transiciéon de fase
hadrén-quark abrupta, aplicamos la construcciéon de Maxwell, en la cual las cargas eléctrica y
baridnica se conservan localmente. Ademds, analizamos la estabilidad de las configuraciones
estelares considerando escenarios de transicién de fase rapida y lenta.

En este proceso, adicionalmente, hemos estudiado la magnetizaciéon de la materia y la
abundancia de las particulas del sistema (resultados presentados en las figuras 4.1 y 4.2,
respectivamente). Tanto en la fase hadronica como en la fase de quarks, hemos obtenido que la
magnetizacion es extremadamente sensible a las variaciones en la abundancia de cada especie
de particula considerada. También hemos mostrado que la contribucién de la magnetizacion a
la presién (y, por lo tanto, a la anisotropia de la presion de la materia) es no despreciable solo
para CM extremadamente intensos. Como consecuencia, de acuerdo al ansatz considerado
para el CM, donde se alcanzan valores extremos del campo solo para densidades extremas,
solo incluimos la contribucién de la presién de la magnetizacién en la fase de quarks.

Por otro lado, la contribucién a la EAE que proviene del término puramente magnético se
vuelve relevante a medida que el CM aumenta, dando lugar a una diferencia creciente entre
las magnitudes de las componentes paralela y perpendicular de la presion, tal como se observa
en la figura 4.3. Como se discutié en la secciones 4.1 y 4.2, considerando que el CM, en el
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nucleo de la estrella, es una combinaciéon desordenada de campos poloidales y toroidales del
mismo orden, la anisotropia en las presién puede ser adecuadamente incluida mediante un
promedio entre las componentes paralela y perpendicular. Este tratamiento permite utilizar
la simetria esférica para la estructura estelar como una aproximacion valida.

Luego, utilizando las ecuaciones TOV, obtuvimos diversas propiedades macroscépicas
para las EHs magnetizadas, como la masa gravitacional, el radio, la masa barionica, la defor-
mabilidad de marea y los intervalos de estabilidad dindmica. Mas alla de la dependencia de
la masa maxima con los parametros del FCM que se observa en la figura 4.6, hallamos que
existe un incremento monétono de la masa méaxima, del orden de ~ 1%, con el aumento del
CM. Este incremento de la masa maxima se puede apreciar al comparar, en la figura 4.7, las
diferencias entre la masa maxima de las EHs con CM bajo y de las magnetares.

Ademas, tal como se observa en la figura 4.7, los conjuntos de pardmetros seleccionados
no satisfacen la cota en la masa impuesta por el pulsar PSR J07404-6620. De todas maneras,
este resultado no resulta decisivo para nuestro modelo dado que existen combinaciones de
parametros del FCM que permiten satisfacer dicha cota (ver figura 4.6). Es por ello que, a
pesar de esta deficiencia en los Sets seleccionados, los resultados no pierden validez desde
un punto de vista cualitativo. Sin embargo, al igual que con la discusién planteada para los
resultados para proto-EHs, cabe mencionar aqui también que el estudio de las ENs en la
actualidad resulta una labor extremadamente dindmica y desafiante.

Por otro lado, la estabilidad de las configuraciones hibridas depende fuertemente del tipo
de transicién de fase abrupta, rapida o lenta, en la interfase hadrén-quark. Para transiciones
rapidas, las configuraciones permanecen estables solamente si dM /de. > 0, mientras que apa-
rece una rama estable extendida mas all4 de la configuracién de masa maxima si la transicién
es lenta (ver figura 4.8). En esta rama de estabilidad extendida, se verifica que dM /de. < 0.
Sin embargo, las frecuencias propias radiales permanecen reales, indicando que las perturba-
ciones radiales se mantienen acotadas en el tiempo. Para los conjuntos de EdEs adoptadas en
este trabajo, aparece un nicleo de quarks desconfinados para las configuraciones cercanas a
la configuracion de masa maxima que se ubican a la derecha de la misma, con radios mayores.
Dado que para el caso de transiciones rapidas la masa terminal coincide con la masa maxima,
existe solo un intervalo reducido de densidades de energia que conducen a EHs estables. Sin
embargo, para el escenario de transiciones lentas, la configuracién terminal ocurre mas alla
de la masa maxima, dando lugar a la existencia de una familia extendida de EHs. De hecho,
la densidad central para las configuraciones estables, en el caso de transiciones lentas, alcanza
valores considerablemente mayores que en el caso de transiciones lentas. Finalmente, vale la
pena notar que en el marco de la hipotesis de transiciones lentas, las densidades centrales para
las que se estabilizan/desestabilizan los modos radiales propios estdn desplazados respecto a
los predichos en el escenario de transiciones rapidas, M /de. = 0. Un estudio mas detallado
de estos ultimos resultados se deja para futuros trabajos.

No solo la intensidad del CM afecta la longitud de la rama de estabilidad extendida, sino
que también lo hacen los pardmetros del FCM: cuanto mayor es alguno de los pardametros,
mas corta es la longitud de la rama extendida. En este sentido, hemos explorado otras combi-
naciones de parametros, ademéas de los dos conjuntos presentados en este trabajo. Hallamos
que, si los valores de estos parametros son tales que la materia de quarks aparece solo pa-
ra configuraciones méas alld de la estrella de masa maxima, entonces el modo fundamental
alcanza la frecuencia cero para esta configuraciéon de masa méxima y la rama extendida no
existe. En estos casos, la masa terminal coincide con la tltima estrella estable para el criterio
de estabilidad para transiciones rapidas. Para el caso particular de la configuraciones termi-
nales, en sus nucleos se alcanza una densidad numérica de bariones central de hasta 20 veces
la densidad de saturacién nuclear, ng ~ 0.16 fm™3. De confirmarse la existencia de este tipo
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de objetos con densidades centrales de este orden, su estudio seria una herramienta adicional
para investigar regiones del diagrama de fases de la QCD mas extremas y menos exploradas.

Por otro lado, el estudio del plano Mg — Mp, presentado en la figura 4.9, nos permitio
explorar posibles canales evolutivos de las EHs a medida que el CM decae. En este senti-
do, presentamos un andlisis cualitativo de diferentes canales posibles a través de los cuales
las magnetares podrian evolucionar, incluyendo la posibilidad de que ocurra una transicién
de fase durante dicho proceso de decaimiento. Como se ha sugerido en este trabajo, una
transiciéon de fase de hadrones a quarks podria ocurrir en el ntcleo de las recién formadas
proto-ENs (Mariani et al., 2017; Prakash et al., 2001; Benvenuto y Lugones, 1999). Sin em-
bargo, los resultados de este trabajo sugieren también que esta transicién de fase podria
ocurrir no solo en el estadio de proto-EN, sino también miles de anos después, acoplado a
los tiempos asociados a la evolucién del CM. Adicionalmente, en el caso que ocurriera una
perturbacién suficientemente intensa sobre el objeto aislado, podria ocurrir una transicion,
no por el decaimiento del CM, sino entre dos configuraciones estables de una misma curva a
CM constante, como consecuencia de la existencia de la rama de estabilidad extendida. La
perturbacién desestabilizaria una configuraciéon ubicada en la rama superior, desencadenan-
do un colapso catastréfico que se estabilizaria nuevamente al alcanzar la rama inferior de la
misma secuencia.

Hemos calculado la energia que se liberaria en un proceso evolutivo de este tipo, la cual
resulta ser Eliperada ~ DX 10°2 erg, suficiente para motorizar un evento tipo GRB. De hecho, la
idea de que una transicion hadrén-quark pueda funcionar como el motor principal de algunos
GRBs ha sido propuesta hace ya varios anos (Olinto, 1987; Cheng y Dai, 1996; Xu et al.,
1999). Incluso, muchos trabajos posteriores han mostrado que este escenario es energética-
mente factible, involucrando energias liberadas del orden de ~ 1052 — 10%3 erg (Bombaci y
Datta, 2000; Ouyed y Sannino, 2002; Berezhiani et al., 2003; Marquez y Menezes, 2017). El
aporte principal que realiza el presente trabajo es que, durante dicho proceso evolutivo, una
de las configuraciones involucradas (sea la inicial o la final) pertenece a la nueva rama de es-
tabilidad. Més all4 de esta particularidad, la escala de energia es aproximadamente la misma
en todos los escenarios estudiados. Ademads, algunos autores se han concentrado en estudiar
posibles mecanismos que podrian convertir la energia liberada disponible en radiaciéon y. Por
ejemplo, en los trabajos de Haensel et al. (1991); Cheng y Dai (1996); Lugones et al. (2002) se
argumenta que una pequeia fraccién de neutrinos y anti-neutrinos, producidos en el nicleo
estelar durante la fase de conversion hadrén-quark, podrian aniquilarse en electrones y posi-
trones por encima de la superficie de la estrella compacta, dando lugar a una bola de fuego
en expansion (mezcla de fotones, electrones y positrones) que podria explicar la emisién y
observada. También se han estudiado algunos mecanismos que podrian colimar la radiacién
en estrellas compactas magnetizadas (Lugones et al., 2002). Existen también estudios acerca
de la implicancia del desconfinamiento de quarks en la fenomenologia de GRB largos, que se
enfocan, en particular, en la posibilidad de describir las multiples fases de emisién rdapidas en
el contexto de proto-magnetares (Pili et al., 2016).

Por dltimo, fueron consideradas las recientes restricciones surgidas de la detecciéon de
ondas gravitacionales en el evento GW170817. En el plano M — R, verificamos que se cumpla
la condicién Ry 4 < 13.76km (Raithel et al.; 2018; Annala et al., 2018; Malik et al., 2018;
Most et al., 2018; Fattoyev et al., 2018). Al mismo tiempo, en el plano A — M, nuestro
modelo también satisface la restriccién A < 800 (Abbott et al., 2017). Respecto a este ultimo
plano y a la degeneracion que obtuvimos en la curva tedrica, es importante sefialar que la
colaboracion LIGO-Virgo espera detectar hasta 50 (10 con un prondstico menos optimista)
binarias de ENs a partir de la puesta en marcha de la tercera generacion de detectores de
ondas gravitacionales y durante la corrida O3 (Abbott et al., 2018). La informacién que surja
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de estas futuras detecciones sera de extrema utilidad para obtener una mejor comprensién
acerca de la composicién de las ENs y su EdE asociada. Si alguna de las componentes de
estos sistemas binarios llega a tener suficiente masa (en el rango de ~ 1.6 — 2.0 M, de acuerdo
con la figura 4.10), la existencia de la rama de estabilidad extendida podria ser puesta a
prueba. Sin embargo, no se debe exagerar el optimismo respecto a detectar un objeto de
estas caracteristicas dado que las ENs observadas en sistemas binarios han mostrado tener
una distribucién de masa estrecha, con un pico en 1.33 Mg y una dispersién de 0.05 Mg (ver
el trabajo de Ozel et al., 2012; se presentan resultados similares en el trabajo de Piro et al.,
2017).

5.3. Consideraciones finales

En primer lugar, el modelo FCM no satisface la hipdtesis de estabilidad de la materia
extrania de Bodmer-Witten. Si bien aun no se conocen con certeza los valores para los para-
metros del modelo, V; v Go, la ventana de estabilidad encontrada parece quedar restringida a
una regién marginal para los valores de dichos pardametros, en coincidencia con el trabajo de
Pereira (2013). En consecuencia, en el marco de este modelo, la materia de quarks extrana
serfa un estado metaestable de la materia, que solo podria existir bajo condiciones particu-
lares, como en el caso de los nicleos de las EHs. Dentro del marco del FCM, otros objetos
astrofisicos que requieran de esta estabilidad y cuya materia fuera descripta a través de este
modelo, como las estrellas de quarks, no tendrian posibilidad de existir. Sin embargo, mas
allad del aporte de este estudio, la hipotesis aiin queda abierta, dada la incerteza asociada a
los modelos actuales de materia de quarks usados para estudiar propiedades de la materia
densa.

Por otro lado, independientemente del criterio que asumamos para la estabilidad dinamica
de los objetos compactos, nuestros resultados muestran que existirian ENs que serian EHs
estables. En este sentido, en el marco de nuestros modelos, la hipdtesis acerca de que aparezca
materia de quarks desconfinada en el nicleo de estos objetos compactos resulta, no solo
verosimil, sino probable y debe seguir investigandose.

También es importante resaltar que esta afirmacién adopta distintos matices segin el
tipo de estabilidad dindmica que consideremos. En este sentido, al construir la EdE hibrida
modelando la fase de quarks con el FCM e independientemente del modelo que utilizamos para
la fase de hadrones, observamos un comportamiento general en las configuraciones obtenidas
para las EHs. Si la EdE es tal que el nicleo de quarks aparece antes de que se alcance la
masa maxima, entonces las configuraciones siguientes rapidamente alcanzan la masa maxima
y luego de ello se establece dM/de. < 0. En otras palabras, observando las curvas M — R,
figuras 3.9 y 4.7, la extension de esta rama hibrida, que queda comprendida entre el punto
circular -que marca la aparicién de la materia de quarks en el ntcleo- y el maximo de la
curva, resulta siempre extremadamente reducida. Este comportamiento, en el contexto de
transiciones de fase rapidas, indicaria que la aparicién de la materia de quarks en el nicleo
desestabiliza a las EHs. Comportamientos similares también han sido observados en otros
trabajos (ver, por ejemplo, Ranea-Sandoval et al., 2016; Malfatti et al., 2019, y referencias
alli mencionadas), en los cuales, sin embargo, se utilizan otros modelos para la materia de
quarks, diferentes a los de esta tesis. Por lo tanto, si bien en cualquier escenario encontramos
configuraciones hibridas estables, en el escenario de transiciones rapidas las configuraciones
hibridas resultan escasas en relacién al total de configuraciones estables. Por el contrario, si
consideramos estabilidad asumiendo transiciones lentas, la rama de configuraciones hibridas
se extiende considerablemente mas alld de la configuracion de masa méaxima. De esta manera,
la probabilidad de existencia y deteccién de EHs se veria ampliamente favorecida si es que la
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5.3. Consideraciones finales

transicion de fase de la materia hadrénica a la materia de quarks resulta ser lenta.

Continuando con el razonamiento del parrafo anterior, independientemente del criterio
de estabilidad considerado, se puede concluir que, en nuestro modelo, la apariciéon de la
materia de quarks genera un cambio en el signo de la derivada dM /de. y, por lo tanto, induce
la aparicion del pico de masa maxima. En otras palabras, las condiciones termodindmicas
que determinan la transicion de fase generan consecuencias en la posibilidad de alcanzar
determinada masa maxima. Incluso, resulta interesante analizar el escenario, extremo pero
posible, en el que la existencia de objetos estables con ntcleo de quarks no sea ni siquiera
marginal, es decir el escenario en el que estos objetos sean siempre inestables. En estos
casos, a pesar de no existir objetos con materia de quarks en el niicleo, las propiedades de la
materia hibrida afectarian las soluciones estables, desestabilizando aquellas configuraciones
que alcancen en su interior las condiciones para que ocurra la transicién de fase y recortando
la rama de estabilidad de la curva hadrénica hacia masas maximas menores. Esto implicaria
un vinculo fuerte, que debe ser estudiado con mas detalle en el futuro, entre las propiedades
y el comportamiento de la materia hibrida y los valores que se pueden alcanzar para la masa
maxima de las familias de EHs.

Por otro lado, como ya hemos dicho, en este trabajo de tesis no se considerd, para la fase
de quarks, la posibilidad de que aparezca una fase superconductora de color. En este sentido,
la inclusion de fases superconductoras color-flavor locked o 2SC resulta un trabajo pendiente
para los escenarios abordados en esta tesis, pero ya se ha tenido en cuenta en otros escenarios
y se contintia estudiando dentro de nuestro grupo de investigaciéon (Ranea-Sandoval et al.,
2017; Curin et al., 2019).

Otra cuestion importante que ha sido planteada a lo largo de esta tesis, es la posibilidad
de que ocurra una transicion de fase hadron-quark durante la formacién y evolucién de las
ENs. En el capitulo 3, hemos obtenido, a través del analisis del plano Mg — Mg, que podria
ocurrir una transicion de fase hadron-quark tanto en los primeros segundos de formada la
proto-EN como en los minutos posteriores a su formacién. Sin embargo, si esta tiene una
densidad central suficiente como para poseer materia de quark en su nicleo durante estadios
tempranos y se considera una transicién de fase rapida, al enfriarse se volvera inestable y
culminara colapsando a un agujero negro. Por el contrario, proto-ENs que comienzan siendo
puramente hadroénicas, al enfriarse minutos después, podrian experimentar una transicién
de fase y terminar su evolucién térmica como EHF. El analisis de estos resultados, ademaés,
podria contribuir a explicar el anémalo flujo de neutrinos proveniente de la supernova 1987A,
en concordancia con la propuesta realizada en trabajos previos por otros autores. Por otro
lado, en el capitulo 4, encontramos que, producto del decaimiento del CM, podria ocurrir
la aparicién de un nucleo de quarks miles de anos luego de la formacion de la proto-EN, y
mostramos que fenémenos de colapsos catastréficos en ENs (bajo el criterio de estabilidad
con transiciones lentas) también podrian dar lugar a transiciones de fase en la estrella, junto
con una liberacién de energia suficiente para alimentar un evento tipo GRB. Sobre este
punto, es importante recordar que la validacién definitiva de la hipdtesis de conservacion
de la materia baridnica en procesos que involucran magnetares o transiciones entre ramas
de estabilidad extendida depende de calculos hidrodindmicos que atn no se han realizado.
Ademaés, es importante aclarar que aun no existen observaciones disponibles que puedan dar
indicios acerca de todas estas cuestiones, y por lo tanto resulta de interés continuar buscando
predicciones observables que puedan dar respuesta a estos interrogantes.

Mas alla de todos los resultados y conclusiones expuestos hasta aqui, es importante refle-
xionar acerca de las hipétesis con las que trabajamos. Actualmente, coexisten varios modelos
para cada fase de la materia densa y ninguno de ellos ha logrado establecerse definitivamente
como el modelo estandar. En paralelo, existen algunas magnitudes fisicas, como la tensién
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5. Resumen, discusién y conclusiones

superficial en la interfase hadrén-quark o el tiempo de nucleacién de la materia de quarks,
que resultan cantidades dependientes del modelo utilizado y que afectan significativamen-
te los resultados. El valor de la tensién superficial, entre otras cosas, define si la transicién
de fase es abrupta o suave. El tiempo de nucleacién define, ya dentro de un escenario de
transicion de fase abrupta, si dicha transicién es rapida o lenta. Existen numerosos trabajos
que abordan las diversas posibilidades, pero es evidente que, mas alld de la rigurosidad que
se aplique para analizar los diferentes casos, se estd trabajando en un area que ain maneja
demasiados condicionales.

Hecha esta salvedad respecto a las hipétesis con las que se suele trabajar en esta area de
investigacion, es importante recordar que este trabajo, asi como los objetivos proyectados al
principio de este doctorado, se enmarcan ahora en un nuevo y reciente contexto, en el cual la
astronomia multi-mensajera promete nuevas observaciones en el corto plazo. Durante los afios
venideros, con la puesta en funcionamiento de la préxima generacién de detectores de ondas
gravitacionales, estas nuevas técnicas traerdan un cambio cualitativo en lo que respecta a datos
y observaciones disponibles para las ENs e impondran nuevas restricciones que desafiaran los
modelos actuales. Una de las expresiones mas notorias de los desafios que se avecinan es
la aparicion de la astrosismologia de ENs. Tal como se realiza con otros objetos estelares,
como estrellas convencionales o enanas blancas, el estudio de los modos y frecuencias propias
de oscilacién podria ser una importante fuente de informacién que nos ayude a revelar el
comportamiento de la materia en el interior de estos objetos.

En este sentido, por fuera de los objetivos de esta tesis, he colaborado en una serie de
trabajos desarrollados en nuestro grupo de investigacion, en los que estudiamos y calculamos,
utilizando la aproximacion relativista de Cowling, las frecuencias de los modos no radiales de
oscilacién de EHs (Ranea-Sandoval et al., 2018, 2019; Orsaria et al., 2019). Estos modos son
extremadamente relevantes pues son los responsables de la emision de ondas gravitacionales
en las ENs aisladas, ademéas de que pueden funcionar como indicadores inequivocos de una
posible transicién de fase hadrén-quark en su interior. Planeamos continuar investigando este
aspecto de las EHs, tanto a través de la realizaciéon de futuras tesis de nuevos miembros
del grupo, como en mi futura etapa posdoctoral. Por todo esto, esta tesis adquiere nuevas
proyecciones y los resultados obtenidos deberan ser enmarcados bajo esta nueva perspectiva.
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Apéndice A

Desarrollos en serie para el FCM a
temperatura finita

En el marco del FCM, para la presién de quarks a temperarura finita realizamos un doble
desarrollo en serie de potencias para calcular las integrales de Fermi. Este enfoque permite
obtener expresiones semi-analiticas y trabajar en el régimen de temperatura, T, y potencial
quimico finitos, u.

La expresién para la presién para un tnico quark en el FCM estd dada por (Simonov y
Trusov, 2007a,b; Nefediev et al., 2009)

T [ ut 1

u? + (54)? exp [,/u2 + ()2 - ”"_Tm +1

Si se define u = p/T and € = (p? + mq)l/2 + %, se obtiene

1o viye o 1
Pq:? que (e—?) —my, P TPy T (A.2)
Luego de un cambio de variables,
Vi

E=e-— 71 (A.3)
i=p-t, (A4)

resulta .
Pz /m el —m ) e T (8-5)

que admite un desarrollo en serie de potencias de m?l /€2. Si realizamos el desarrollo has-
ta segundo orden, siguiendo el trabajo de Masperi y Orsaria (2004), podemos obtener una
aproximacion analitica dada por

at

In@m))’

T * dn
P~ @
e P e ()

(ln ) - gaQ In (n) + g (A.6)

donde a =m/T y x = a/T.
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A. Desarrollos en serie para el FCM a temperatura finita

Para integrar la ecuacién (A.6) se debe distinguir entre dos casos. Primero, si x < a
(it < mg,u=Vi/2 < my), podemos desarrollar la expresiéon en términos de exp(x)/n. Realizando
esto hasta un cuarto orden se obtiene

4

3, a
P, = ) exp (x —a) 6+6a+§a sy
exp[2(x—a)] (3 3 3, a
2 1T T
LepBh-al(2 2 a )
3 9 3 2 2

—ga4 [ exp(x)Ei (—a) — exp (2x) Ei(—2a) +
+exp (3x) Ei (—-3a) ] ] , (A.7)

donde Ei(x) es la funcién especial integral exponencial.
Segundo, si x > a (i1 > my, u—V1/2 > my), dividimos la integral en dos partes,

0 exp(x) 00
/ [...]dn :/ [...]dn +/ [...]1dn. (A.8)
exp(a) exp(a) exp(x)

El resultado de la segunda integral en el lado derecho de la ecuacién (A.8) resulta identico al
desarrollo en serie previo, ecuacién (A.7), en términos de exp(x)/n. Para la primer integral,
realizamos un desarrollo en serie de Laurent en términos de n/exp(x). El resultado final de
ambos desarrollos resulta

P, =

+exp[—(x —a)] (—6+6a—§a2—a—3) +

2 2
_ _ 3
Lexpl2(x—-a)] (3 3 3o 4’
2 4 2 4 2

+ga4[ —exp(x) Ei (—x) + exp(2x) Ei(—2x) +

—exp(3x) Ei(—3x) —exp(—x) Ei(x) +
+exp (—2x) Ei(2x) + exp (—x) Ei(a) —

—exp(—2x) Ei(2a) + In(x) — In (a)” . (A.9)
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Apéndice B

Unidades

B.1. Unidades electromagnéticas

En esta Tesis, utilizamos el sistema de unidades natural de Heaviside-Lorentz (HL). Este
es un sistema racionalizado en el marco del sistema cgs, que adopta € = ug = 1, donde ¢ es
la permitividad eléctrica del vacio y ug es la permeabilidad magnética del vacio. En el marco
de este sistema de unidades, es importante remarcar que cada magnitud electromagnética
particular posee una expresion definida de manera de conservar la consistencia dentro del
sistema. Para esclarecer esto, recurrimos al trabajo de Heras y Bédez (2009) en el que se
desarrolla un método para realizar transformaciones entre diferentes sistemas de unidades
(SI, Gaussiano y natural-HL).

En el sistema HL, el lagrangiano electromagnético estd dado por

1
'LEM = _Z /,lVFﬂvv (B'l)
donde F*¥ es el tensor de campo electromagnético, y la densidad de energia electromagnética

N e = 5 (E2+ B?) (B.2)
e =3 . .

Finalmente, considerando que este es un sistema natural donde ¢ = i = 1, es posible obtener la
magnitud de la carga eléctrica elemental a través de la definicién de la constante de estructura
fina, la cual es una cantidad adimensional:

e = Vdna, with @ ~ 1/137. (B.3)

B.2. Unidades del campo magnético

En esta Tesis, utilizamos dos unidades de referencia distintas para el CM: Gauss y MeV?2.
La unidad Gauss estd mayormente asociada a las referencias astrofisicas y observacionales.
Por otro lado, la unidad MeV es utilizada en los estudios tedéricos de la fisica nuclear.

A pesar de que en la literatura no es completamente clara la manera en la que se realiza
la transformacion entre Gauss y MeV?, es posible obtener una relacién mediante la definicién
del valor del CM critico para el electrén (Broderick et al., 2000),

hc _
B¢ = ?/182, (B.4)

c

donde A, = ii/m.c es la longitud de onda Compton del electrén.
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B. Unidades

En el sistema cgs, B = 4.414 x 103 G. En el sistema natural HL que utilizamos en este
trabajo, considerando que i=c¢ =1, me = 0.511 MéV y que e = Vdra, como establecimos en
el apéndice anterior, el valor del CM critico resulta ser B¢ = 0.862 MeV?2. Comparando estos
dos resultados, obtenemos que

1G=1.952x107 MeV?2. (B.5)
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