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Resumen

En este trabajo modelamos estrellas de quarks sin y con materia oscura en sus
ntucleos. Uno de los objetivos es realizar avances respecto a la desconocida Ecua-
cion de Estado de la materia densa que describiria a estas hipotéticas estrellas.
Por otro lado, a partir de analizar posibles cambios en observables astrofisicos
como la masa, el radio y las frecuencias de oscilaciéon de modos no radiales, aso-
ciados con la emision de ondas gravitacionales, pretendemos adentrarnos en la
comprension y el comportamiento de la materia oscura, cuya naturaleza ain es
una incognita.

Para alcanzar ambos objetivos, hemos estudiado, primero, la estabilidad de
la materia de quarks y las condiciones para las cuales dicha condicién se cum-
ple, en el contexto del modelo de bolsa del MIT que incluye correcciones debido
a la incorporacion de la constante de acoplamiento fuerte de la Cromodinamica
Cuantica. Hemos construido distintas ecuaciones de estado, considerando al quark
extrano con y sin masa y hemos analizado las configuraciones obtenidas varian-
do la constante de acoplamiento fuerte y la constante de la bolsa. Luego, hemos
analizado el modelo utilizado para la descripcion de la materia oscura, a través
de la construccion de configuraciones de materia oscura muy pequenas obtenidas
a partir de las ecuaciones de Tolmann-Oppenheimer-Volkoff, considerando que
dicha materia puede o no interactuar consigo misma a través de un parametro
de interaccion dado por el modelo. Ademas, hemos analizado como varia la masa
de dichas configuraciones para distintos valores de densidad de energia central.
Finalmente, hemos acoplado los dos tipos de materia, extrana y oscura, conside-
rando configuraciones estelares de dos fluidos, para las que obtuvimos diferentes
curvas de masa-radio. Para completar el analisis, hemos estudiado las frecuencias
de oscilacion no radiales del modo fundamental f de estos objetos, utilizando la
aproximacion relativista de Cowling.

Los objetos estudiados cumplen con las restricciones astrofisicas actuales im-

puestas por los piilsares masivos y la emision de ondas gravitacionales.
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Capitulo 1

Introduccion

Luego de un evento supernova tipo II, Ib o Ic, una de las etapas finales de una
estrella gigante roja', puede quedar como remanente compacto un agujero negro
o una estrella de neutrones (EN) (para mas detalle se puede consultar el link en
la descripcion de la Fig.1.1).

El resultado va a depender de que la masa de la estrella progenitora de la
supernova supere o no una masa critica de aproximadamente unas 20 masas
solares (que denotaremos de aqui en adelante M). La formacion de una EN
libera una enorme cantidad de energia en forma de neutrinos y calor, que revierte
la implosion del nucleo de su progenitora, la gigante roja (Fig.1.1 (a)). En menos
de un segundo, una onda de choque termonuclear arrastra los escombros estelares
expandiendo los elementos previamente fusionados de mas livianos a méas pesados,
Fig.1.1 (b), y dejando un remanente compacto central, como se ilustra en la figura
1.1 (c)

Este remanente compacto central es la EN, uno de los dos objetos mas densos
del Universo, donde la materia se encuentra en condiciones extremas de presion

y densidad. Medidas estandares de este tipo de objetos determinan una masa

1Se discutira esto con mas detalle en el siguiente capitulo.

Figura 1.1: Nacimiento de una estrella de neutrones y remanente del evento supernova. a) Im-
plosién del nicleo de la gigante roja. b) Explosion supernova. ¢) Remanente de la supernova con
el remanente compacto central: la estrella de neutrones. Fuente: https://chandra.harvard.
edu/xray_sources/supernovas.html.
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CAPITULO 1. INTRODUCCION

de 1.4 M y radios entre 9 y 13 km segtun las mediciones del “Explorador de
la Composicion del Interior de las Estrellas de Neutrones” (NICER, por sus si-
glas en inglés), ubicado en la Estacion Espacial Internacional, del pilsar PSR
J0030+0451[3, 1] v el evento GW170817, (ondas gravitacionales provenientes de
la fusion de dos EN, observadas por LIGO-Virgo) [5]. Algunas EN, son radiopl-
sares, ya que emiten ondas de radio. Si bien esta emision es continua, al estar
muy colimada nos llega a nosotros como si fuese pulsada, de manera periodica.
Como por lo general las EN presentan alta velocidad de rotacion, los periodos
suelen ser del orden de decimas de segundo e inclusive algunos llegan al orden de

los milisegundos. Ademaés, emiten en rayos X y/o rayos Gamma.

Respecto al interior de estas estrellas, sus densidades centrales bariénicas de
masa son varias veces més grandes que en los nucleos atémicos, p. > pg = 2,7 X
10' g/cm?®, y sus temperaturas, del orden de 107 K [6]. Debido a estas condiciones
tan extremas, elegimos rotular de manera especifica a la materia que compone el

interior de este tipo de objetos como materia densa.

Para poder describirla, debemos recurrir a la Cromodinamica Cuéntica (QCD,
por sus siglas en inglés), dado que queremos estudiarla a nivel nuclear donde do-
mina la interaccion fuerte. No estd de mas aclarar que la QCD es una teoria de
campos que describe el comportamiento de quarks y gluones. A altas densidades,
esta teorfa predice que la materia hadronica, formada por bariones y mesones?,
pasa a un estado donde se descompone en sus constituyentes: los quarks y los
gluones. Esto implica que deberia ocurrir una transicion de fase entre la mate-
ria hadrénica y la de quarks. Esta situacion puede ilustrarse esqueméticamente
en lo que se denomina diagrama de fases de la QQCD, figura 1.2, y ocurre tanto
en el régimen de bajo potencial quimico y alta temperatura como en el de baja
temperatura y alto potencial quimico. La linea continua representa la transicion
de fase y los quarks y los gluones estan representados por circulos de tres colores
diferentes® y zigzag grises, respectivamente. Para el primer régimen, existen simu-
laciones numéricas y experimentos como el gran colisionador de hadrones, LHC,
que exploran la materia en tales condiciones . Sin embargo, atin no existe un
laboratorio terrestre con las capacidades para simular el estado de la materia del
segundo régimen. Los laboratorios naturales para explorar este tipo de materia

son los objetos compactos como las EN o las estrellas de quarks (EQ).

Las EQ son objetos compactos hipotéticos en los que la materia no se manten-

2Los hadrones son particulas subatémicas formadas por quarks. Los bariones estan formados
por tres quarks y los mesones por un quark y un antiquark.

3La carga de color de un quark puede tener tres valores diferentes: rojo, verde, o azul, por
ejemplo. Asi, un antiquark tendra tres “anticolores” diferentes, que pueden ser representados
por los colores cian, magenta y amarillo.

“https: //home.cern/science/accelerators /large-hadron-collider
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Figura 1.2: Esquema del diagrama de fases de la QCD, de temperatura, T, como funcién del
potencial quimico, u. A altas temperaturas y bajas densidades (bajo u), tenemos una fase
llamada plasma de quarks y gluones. A bajas temperaturas y altas densidades (alto u), estudios
teodricos indican que podria ocurrir lo mismo, inclusive la formacion de fases exdticas [1], [2]. La
transicion de fase entre la materia hadronica y la materia de quarks esta representada por una
linea continua.

dria unida por la atraccién gravitacional, sino por la interaccion fuerte entre los
quarks. Si bien atin no se han observado objetos asociados a estrellas compues-
tas completamente de quarks, observaciones de algunas estrellas originalmente
consideradas de neutrones, parecerian presentar algunas de las caracteristicas es-
peradas para las EQ [7]. Los astrofisicos comenzaron a considerar este tipo de
objetos en la década de 1980, a partir de la hipotesis sobre la estabilidad de la
materia de quarks extrana compuesta de quarks u, d y s. Bodmer en 1971 [3] y
posteriormente Witten en 1984 |9], propusieron que la materia extrana es maés
estable que el %Fe, que es el mas estable de todos los nicleos ordinarios que se
puede reproducir en sistemas astrofisicos’. Por lo tanto, segin su hipoétesis, la
materia extrana constituiria el estado fundamental de la materia. De confirmarse
esta hipotesis, la existencia de las EQ seria un hecho. Este tipo de estrellas son
de particular interés en este trabajo de tesis.

Tanto las EN como las EQ estan incluidas en el 4 % de la materia barionica que
conforma al Universo. El 96 % restante corresponde a dos componentes no visibles:
la materia oscura y la energia oscura. Su existencia es inferida, exclusivamente, por
métodos gravitacionales. En particular, la materia oscura, MO, corresponde a un

27 % del Universo no visible y se caracteriza por comportarse de manera semejante

5El ntcleo del %2Ni es el més estable de todos los elementos, pero es dificil producirlo en
sistemas astrofisicos como las EN.



CAPITULO 1. INTRODUCCION

a la materia convencional, barionica, pero sin interactuar directamente con ésta
ni tampoco con fotones, siendo efectivamente invisible a nuestros telescopios en
cualquier frecuencia. Los primeros indicios de la existencia de la MO provienen
de las observaciones realizadas en el estudio de las galaxias espirales del Camulo
de Coma [10] en el que se estimé que la materia visible da cuenta tnicamente
de una pequena fraccion de toda la materia del Universo. Estudios posteriores
indicaron evidencias de MO en los camulos de galaxias y en halos que las rodean,
en supernovas distantes y en la radiacion cosmica de fondo [11]. En este contexto,
podria suceder que este tipo de materia estuviera presente en objetos compactos
como las EN [12] y/o las EQ [13]. En estos objetos, la incorporacion de MO podria
darse tanto del proceso de formacion estelar como en la posterior acumulacion a

través de la captura de particulas de dicha materia durante su evolucién.

El estudio de la inclusion de MO y las posibles consecuencias observaciona-
les en los objetos compactos podrian ayudar no solo a restringir los modelos
tedricos de MO existentes sino también a establecer cotas para la ecuacion de
estado, ain desconocida, de la materia densa que conforma dichos objetos. La
ecuacion de estado, (EdE), describe la relacion entre la presion y la densidad
que posee un fluido P(e), por lo que es fundamental para describir a este tipo de
objetos. Sin embargo, ésta es atin objeto de estudio. Si bien, es sabido que tiene
que cumplir algunas hipotesis basicas, existen muchas posibles EdE. Una mane-
ra de restringirlas, es a partir de los datos observacionales. Algunos de los més
importantes, corresponden a la determinacién, con gran presicion, de las masas
de los pulsares PSR J1614-2230 [14], PSR J0348-+0432 [15], y mas recientemen-
te PSR J2215+45135 [16] y PSR J0740+6620 [17]. A partir del descubrimiento
de estos pilsares de ~ 2 My fue necesario repensar la composiciéon de los ni-
cleos externo e interno de las EN, que es donde estos objetos concentran el 90 %
de su masa, para que sean capaces de reproducir dichas observaciones. Hoy en
dia no solo disponemos de restricciones en la masa de estos objetos, sino que
gracias a el evento GW170817, también tenemos restricciones en el radio que
establecen que una estrella de 1.4 My, debe tener un radio menor a 13.76 km
[L3][19],]20],121],[22]- El 25 de abril de 2019, se detecté una nueva fusion de dos
EN, GW190425, en la que participaron EN méas masivas y cuya contraparte elec-
tromagnética ain no ha sido detectada, a diferencia del evento GW170817 [23].
Otro modo de obtener restricciones para la masa y el radio, es a través de NICER,
que pudo medir en el ano 2019, también con gran presicion, los parametros para
el pulsar de milisegundos J0030+0451, cuyas restricciones observacionales fueron
incorporadas en las figuras realizadas en esta tesis para comparar con nuestros
resultados [1]. Estas observaciones (las realizadas por NICER, la astronomia mul-

timensajera con ondas gravitacionales y la deteccion de pulsares con ~ 2 M)
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CAPITULO 1. INTRODUCCION

hacen que los astrofisicos se encuentren cada vez mas cerca de determinar la EdE
de la materia densa, combinando las observaciones con los diferentes modelos
tedricos utilizados para describirla.

La motivaciéon del trabajo realizado en esta tesis es el estudio de estrellas
compactas formadas por materia de quarks y materia oscura y su relaciéon con
las observaciones de los pulsares de 2 Mg, las observaciones de NICER y las
ondas gravitacionales de los eventos GW170817 v GW190425. Luego de cons-
truir la EJE y analizar la estabilidad de la materia de quarks, resolveremos las
ecuaciones de Tolman-Oppenheimer-Volkoff, TOV. Esto nos permitira obtener la
relacion masa-radio y determinar las regiones de estabilidad de estas estrellas.
Ademas, aplicaremos el TOV para EdE acopladas, considerando los dos tipos de
materia , de quarks y oscura, utilizando el formalismo denominado de dos fluidos
(ver Ref. [13] y sus referencias). Asimismo, analizaremos el efecto observable en
las frecuencias de oscilacion de los modos no radiales, prestando particular aten-
cion al modo fundamental de oscilacion de estos objetos. Para ello, usaremos la
aproximacion relativista de Cowling, en la cual se desprecian las perturbaciones
de la métrica. La tesis se desarrolla a lo largo de capitulos de la siguiente manera:
en el capitulo 2 planteamos las diferencias entre las EN y las EQ, mencionando
a las estrellas hibridas, formadas por un nucleo externo de hadrones y un nu-
cleo interno de materia de quarks. En el capitulo 3, explicamos la hipotesis de
la materia extrana, discutimos y analizamos la estabilidad de la materia con dos
y tres sabores de quarks e introducimos el modelo con el cual describiremos la
materia en el interior de las EQ. Una breve resena de la materia oscura y los mo-
delos correspondientes utilizados en esta tesis se encuentran en el capitulo 4. Las
ecuaciones TOV estan dadas en el capitulo 5, asi como también la modificacion
que debe hacerse a dichas ecuaciones para considerar dos fluidos en las diferentes
estrellas de quarks con un pequeno ntcleo de materia oscura. En el capitulo 6
presentamos los resultados de nuestro estudio de las diferentes familias de con-
figuraciones estelares obtenidas. Finalmente, las conclusiones y perspectivas se

encuentran en el capitulo 7.






Capitulo 2
Objetos compactos

Llamamos objetos compactos a las Enanas Blancas (EB), las Estrellas de
Neutrones y a los Agujeros Negros (AN). Todos forman parte del estadio final
de la evoluciéon de una estrella de gran masa. Como sabemos, la masa inicial y
la metalicidad de la estrella son los factores que determinan en mayor medida su
evoluciéon y ademas, su final. Por lo tanto, las estrellas gigantes rojas con masas
menores a las 10 My, terminan como Enanas Blancas. En cambio, las gigantes
rojas con masas mayores a 10 M, conocidas como supergigantes, pueden terminar
como EN o agujeros negros. Si la estrella tiene una masa M tal que 10 M, <M
<12 Mg, luego va a terminar colapsando en una EN. Si su masa es mayor, hasta
un limite de ~ 25 Mg, depende de la composicién quimica y de la velocidad de
rotacion si el remanente compacto final es una EN o un AN, en el caso de que
quede remanente compacto luego de la explosion supernova de la Gigante Roja
[24]. Sin embargo, los limites entre la formacion de uno u otro objeto son difusos,
por lo que continuan siendo estudiados [25], [26].

Hay dos caracteristicas fundamentales que diferencian a los objetos compactos

de las estrellas convencionales:

= carecen de reacciones nucleares en sus ntcleos,

= gran compacticidad. Esta cantidad se expresa como la relacion entre la masa

del objeto compacto y su radio, M/R.

Sin ninguna fuente de energia que luche contra el colapso gravitatorio, tanto
las EB como las EN estdn comprimidas al maximo de lo que permite su masa. Se
mantienen estables sujetas por fuerzas nucleares de origen cuéntico. A densidades
tan elevadas, la materia se encuentra en un estado degenerado. En casos extremos,
como ocurre con los AN, el objeto es incapaz de sostenerse a si mismo, dando

origen a una singularidad espaciotemporal.
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CAPITULO 2. OBJETOS COMPACTOS

Estrella
Tierra Enana Blanca de
Neutrones
’n!’ ﬁ\
w%& ‘
]
4.7 x 1010 1.6x10* 0.1

Compacticidad, M/R, en [Me/Km]

Figura 2.1: Comparacion cualitativa del tamano (no a escala) y la compacticidad, M/R, de
objetos compactos como las EB y las EN respecto del planeta Tierra.

En la figura 2.1 mostramos cualitativamente una comparacion entre el planeta
Tierra (3 x 107% My, Rg ~ 6378 km), una EB de ~ 1 M, con Rgp = Rg [27]
y una EN de ~ 1.4 My, yv Rpy = 12 km.

Ya hemos mencionado en la Introducciéon algunas caracteristicas de las EN
como su masa promedio de 1.4 M, radios aproximados de 12 km, temperatura
central de 107 K, intensos campos magnéticos que van desde los 10'?2 G en la
superficie de estos objetos, hasta 10> G en el caso de las magnetares |23]. Sin
embargo, la caracteristica mas importante es su densidad de masa bariénica cen-
tral, p.. Para una EN canonica la densidad media, p resulta, aproximadamente
p = 4 x 10" g/cm?, por lo que resulta mayor que la densidad de saturacion
nuclear pg = 2,7x 10 g/cm3. Se espera, por lo tanto que en el centro de este tipo
de estrellas, la densidad resulte varias veces mayor que la de saturacion nuclear.
Esto nos plantea el interrogante sobre el estado en el cual se encuentra la materia
en estas condiciones extremas. Para modelar a una EN, se usa un modelo de
capas que consta de superficie, corteza y nucleo. Estos dos tultimos se subdividen
en partes interna y externa. La superficie y la corteza exterior estan formadas
por una estructura de red cristalina de nicleos atémicos, a su vez rodeados por
una nube de electrones. Si nos dirigimos hacia radios menores en el interior de
la estrella, la densidad creciente produce un incremento en la velocidad de los
electrones hasta volverlos relativistas. Respecto a los ntcleos de la red cristalina,
estos se vuelven mas pesados y aumenta la proporcién de neutrones libres, ge-

nerandose un fluido de neutrones. Una vez pasada la corteza, llegamos al ntcleo

8
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Estrella de quarks Estrella de Neutrones

Superficie
Superficie
Corteza externa

1
—Corteza interna

f’

Nucleo Nucleo externo

Nucleo interno

Figura 2.2: Esquema de las estructuras de estrellas de quarks y estrellas de neutrones.

externo de la estrella, donde los niicleos se disuelven y quedan nucleones, neu-
trones y protones, y electrones libres. También pueden aparecer hadrones mas
pesados, es decir, bariones exdticos como los hiperones. Ademés, podria existir
materia de quarks en el niicleo interno de estas estrellas debido a las condiciones
extremas de presion y densidad antes mencionadas. Esta transicion de fase de
hadrones a materia de quarks entre los niicleos interno y externo de la estrella,
darfa origen a una estrella hibrida (ver por ejemplo [1], [2] y referencias y trabajos
ahi mencionados). Otra posibilidad es que exista un tipo alternativo de objetos

compactos a las EN, las EQ, que son motivo de estudio de esta tesis.

Si consideramos la hipotesis de la materia extrana, descripta por Bodmer y
Witten |2, 9], podemos pensar en la existencia de EQ. La hipotesis de la estabili-
dad de la materia extrana nos dice que este tipo de materia, formada por quarks
u, d y s, seria mas estable que la materia nuclear ordinaria. Esto se debe a que
su energia por barién es menor que la del nicleo del hierro *Fe. Por lo tanto,
serfa posible la existencia y estabilidad de estrellas conformadas por ella. Hoy en
dia no tenemos las bases cientificas para rechazar o confirmar dicha hipotesis, por
lo que es necesario el estudio de aquellas caracteristicas que puedan detectarse
observacionalmente que las diferencien de las EN. En la tabla 2.1 se presentan

las principales diferencias entre las EN y las EQ.

Para que una EN se transforme en una EQ) pura, es necesario algtin mecanismo
mediante el cual su densidad aumente cada vez méas. Por ejemplo, si una EN
forma parte de un sistema binario, podria suceder que por acreciéon de materia
se transformara en una EQ. Cuando la separacion entre las estrellas no es mucho
mayor que el tamano de las mismas, las denominamos estrellas binarias cercanas.
Definimos el Lobulo de Roché como la superficie equipotencial que delimita las

regiones internas donde domina la gravedad de cada una de las estrellas, respecto
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de la region exterior donde domina la aceleracién centrifuga, ya que estamos
considerando un sistema corrotante. Si una de las dos estrellas llena su l6bulo,
luego la masa que se encuentra en el punto de Lagrange, aquel que une ambos
l6bulos, se encuentra en equilibrio por lo que es libre de poder trasladarse hacia el
otro l6bulo. Es decir, se produce la transferencia de masa. De esta forma, la EN
podria consumir la masa de la estrella compafiera y transformarse en una EQ.
Otra posibilidad para la formacion de este tipo de estrellas es a partir del colapso
de una supernova. En el proceso de formaciéon de la EN, hay conservacion del
momento angular. La proto-estrella de neutrones tiene una fracciéon pequena de
su radio original, que era el de la supernova, por lo que su momento de inercia se
reduce bruscamente. Como resultado, la EN se forma con una altisima velocidad
de rotacion que disminuye gradualmente. Los periodos de rotacion se hacen cada
vez mas largos debido a la pérdida de energia rotacional por la emisiéon de vientos
de electrones y positrones, y de la radiacion dipolar electromagnética. Cuando la
alta frecuencia de rotacion o el campo electromagnético alcanzan un valor critico,
la EN se transforma en un pulsar que emite pulsos que pueden llegar a tener
periodos del orden de los milisegundos. Debido a la enorme fuerza centrifuga en
estos objetos, la estructura interna se modifica, pudiendo alcanzar una densidad
critica por encima de la que corresponde a la transicion de fase hadrén-quark.
En estas condiciones, la fase de materia nuclear relativamente incompresible se
convertiria en la fase de materia extrafia, mas compresible, cuyo resultado final
seria la aparicion de una EQ [29].

Dado que las estrellas en su estado de energia més baja tienen carga eléc-
trica neutra, cualquier carga neta de quarks positiva debe ser equilibrada por
electrones, que formarfan una superficie de varios cientos de fermis' en la EQ.
Sin embargo, si la materia se encuentra en un estado superconductor de color
llamado Color-Flavor-Locked (CFL), en la que los quarks u, d y s forman pares
de Cooper de forma similar a como ocurre en la superconductividad ordinaria, la
EQ ya tendria equilibrio de carga eléctrica sin la necesidad de electrones, por lo
que consideramos a la misma como “desnuda” [30)].

La identificacion de una EQ requiere senales observacionales consistentes. Con
esto nos referimos a propiedades fisicas de la estrella tales como su masa maxima
y radio. Estas propiedades dependen de una tnica EdE para la materia densa de
quarks que atun no ha sido completamente establecida. Un rasgo caracteristico de
este tipo de estrellas es que la materia no se mantendria unida por la atraccion
gravitacional, como ocurre en las EN, sino que seria consecuencia directa de la
interaccion fuerte entre los quarks. Esto implica una diferencia sustancial entre

las EdE para las dos clases de estrellas.

Longitud de escala de las interacciones fuertes. 1fm = 1 x 1071° m
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Estrella de Quarks Estrella de Neutrones
Compuesta por quarks u,d y s Nucleones, hiperones, condensados de bosones,
desconfinados y electrones quarks deconfinados, electrones y muones

Los quarks podrian estar en una | Superfluido de neutrones,

fase superconductora de color superconductividad de protones
E/A <930 MeV a T=0y P=0 | E/A >930 MeV a T=0y P=0
Autoligadas (M < R?) Ligadas a través de la gravedad
Masa méaxima ~ 2 Mg Masa méaxima ~ 2 Mg

Sin masa minima ~ 0,1 Mg

Radio R <10 — 12 km R 2 10— 12 km

Campos eléctricos superficiales
~ 10" to ~ 10" V/cm

Ausentes

Pueden estar desnudas (EQ

puras) o envueltas por . )
Siempre poseen una corteza exterior

una fina capa nuclear
(masa 107° M)

Cuadro 2.1: Comparacion de las propiedades tedricas de EQ y EN [30].

Como la EQ es autoligada, es decir, sus componentes estan ligados a través
de la interaccion fuerte y no a través de la gravitacion, luego no se cumple el
Limite de Eddington para su luminosidad, es decir que puede superar los 103
erg/s que establece para una estrella de 1 Mg. Si consideramos una temperatura
superficial de 10! K en una EQ desnuda, podemos calcular su luminosidad en
3 x 10°! erg/s [30]. Esta es una buena caracteristica que podria observarse para
poder confirmar la existencia de este tipo de estrellas. Para el caso de las EQ
que tienen una corteza exterior conformada de materia nuclear, ésta se encuentra
ligada gravitacionalmete por lo que su luminosidad no difiere mucho de una EN
ordinaria.

Otra caracteristica para poder diferenciar las estrellas de quarks de las EN,
es la relacion entre su masa M y el radio R. Mientras que para una EQ, M ~ R3,
para una EN, M ~ R73. De acuerdo con esta relacion, las EQ tendrian, por lo
general, radios menores que los que usualmente se le atribuyen a las ENs.

En esta seccion, presentamos algunas caracteristicas de las EQ que las dife-
renciarian de las ENs. Futuras evidencias experimentales y observacionales nos

permitiran saber si las EQ realmente existen en la naturaleza.
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Capitulo 3

Materia de quarks en objetos

compactos

En el capitulo anterior hemos mencionado la hipotesis de la materia extrana,
por lo que en este capitulo queremos describirla en profundidad. Para eso, primero
se debe mencionar el Modelo de Bolsa del Masachusetts Institute of Technology
[31], MIT. Este es una manera fenomenologica de incorporar el confinamiento
y la libertad asintotica en la descripcion de la materia de quarks, dos de las
caracteristicas principales de la QCD.

Como mencionamos en la Introduccion, los quarks tienen carga de color. Sa-
bemos que cuando dos particulas cargadas eléctricamente se separan entre si, la
fuerza entre ellas disminuye gradualmente. En cambio, si intentaramos separar
a dos quarks entre si, la fuerza entre ellos aumentaria con la distancia debido a
las cargas de color. A medida que alejaramos los quarks unos de otros, la fuerza
entre ellos se volveria cada vez mas fuerte y se requeriria una cantidad infinita
de energia para separarlos. Asi, energéticamente es mas favorable producir un
par quark-antiquark (mesén) o un barién en lugar de producir un quark aislado.
Esta propiedad de la QCD se denomina confinamiento, los quarks permanecen
confinados dentro de un hadréon. Esta situacién ocurre para energias por debajo
de los 1000 MeV. Para energias mucho mayores a esta cantidad, los quarks co-
mienzan a interactuar débilmente y se comportan como particulas libres. A esta
propiedad se la llama libertad asintdtica. Por tanto, en la QCD, a bajas energias

hay confinamiento y a altas energias hay libertad asintética.

3.1. Ecuacion de estado para materia de quarks

El modelo de bolsa del MIT es un modelo simple que impone que los quarks

se muevan libremente dentro de una regiéon finita del espacio, con una energia
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constante por unidad de volumen B, llamada constante de bolsa. Esta region
finita, que visualmente se puede considerar como una bolsa, actuard como una
presion externa contrarrestandose a la energia cinética de los quarks confinados

en su interior.

Podemos modelar la materia de quarks dentro de la bolsa mediante un gas
ideal de Fermi-Dirac. El potencial gran canénico para un fermién puede escribirse

como [32]

0 _py - 41 /Oo d (1n[1 e T 4 Infl + e—%]) (3.1.1)

R e T L
donde hemos considerado unidades naturales, es decir, h = ¢ = k = 1, siendo k
la constante de Boltzmann, y €, = 1/p? + m?2. El segundo término en la ec. 3.1.1

corresponde a la presencia de los antiquarks. Este término en el limite de T— 0

no contribuye a la EAE, por lo tanto y por simplicidad, los célculos siguientes
s6lo incluiran el primer término de la ecuacién, correspondiente a la contribucion

de los quarks. Aplicando partes en la ecuacion (3.1.1),

) 4
g D 1
P = = dp— ————. 3.1.2
67 Jo e 1y e 12

Escribiendo la integral en términos de ¢,, obtenemos

N .
P = i d€p(€]20 — m2)3/2 T

(3.1.3)
671'2 m ]_+€ T

En el contexto de los objetos compactos que estamos trabajando, consideramos
bajas temperaturas, al punto de aproximarlas a cero; y altos potenciales quimicos.

Haciendo T' — 0, luego la energia de Fermi es igual al potencial quimico ep = p,

= lim ——;
T—0 oLr=+1

f(T —0,¢) = O(ep — 1),

donde © es la funciéon de Heaviside. Integrando y haciendo un poco de algebra,

se llega a la siguiente expresion para la presion

4

m
pP—
2472

V22 +1(22°=32)+3In(V22+1+2)|, (3.1.4)

donde hemos reemplazado g = 2 x 3, considerando para el factor de degeneracion

N
m

sional de Fermi. La expresion de la densidad de niimero de particulas se obtiene

los factores de spin y color para los quarks, y z = el momento adimen-

a partir de la ecuacion (3.1.4) considerando g—i = n. Sin embargo, también es
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posible calcularla mediante la integral

g / s 1
n= d’p———.
)3 J, €<pTu> 1
Integrando esta expresiéon obtenemos,

(Vp? —m?)*

n =
32

Por otro lado, la integral para el calculo de la densidad de energia dada por

e 9 [Ty 1
213 J pl—l—e%’

que también puede resolverse tomando el limite 7" — 0, para obtener

3{m4 \/]m<2p2—3m2)p+31 <\/zm p) }
€= — . n|Y—m + = .
2472

5 +
m m m
Esta expresion, coincide con la relacion termodindmica a temperatura cero dada

m m

por
€e=—Pr+ Z [bi M. (3.1.5)

i=u,d,s
En el contexto del modelo de bolsa del MIT, la suma de las presiones de los

quarks se veréd afectada por la constante de la bolsa B de la siguiente manera,

Pr= Y P-B, (3.1.6)

i=u,d,s

donde P; es la expresion para la presion de cada quark dada por la ecuacion
(3.1.4) e insertando la ecuacion (3.1.6) en la expresion (3.1.5), obtenemos la EAE

para la materia de quarks.

3.2. Condiciones de equilibrio quimico y neutrali-

dad de carga eléctrica

Consideramos que la materia que conforma las EQ esta compuesta por quarks
u 'y d sin masa, ya que m, 4 S 5 MeV, quark s con masa, ya que la masa del quark
extrano es unas diez veces mas grande que la de los quarks up y down, y electrones.
El equilibrio quimico entre los sabores de los quarks y los leptones, se mantiene

a través de las siguientes reacciones débiles a T= 0[32]:
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d — u+te +7.,

s — u+te +7v,,
st+u +— d+u
u+te — d4+v.
u+e — s+,

(3.2.1)

Estas reacciones conducen a una relacion entre los potenciales quimicos dada por

Hd = Hu T e+ Ho,.,
Hs = [y + He + Ho.,
s = [hq- (3.2.2)

A medida que el remanente compacto de la Supernova se enfria, el camino
libre medio de los neutrinos, v,, se hace lo suficientemente grande como para que
todos los neutrinos creados puedan escapar libremente de la EQ. De manera que
para la EQ fria podemos considerar p,, = 0. Ademas, definimos un potencial
quimico p = (py, + pg + ps)/3 para que, luego de operar matematicamente sobre

las expresiones de la ecuacion (3.2.2), obtengamos las condiciones de:

= Equilibrio quimico

2
Mo = N_g,uea
1
Ha = N+§Mea
fts = fd, (3.2.3)

con dos potenciales quimicos independientes, p y p.. También vamos a supo-
ner que las EQ que vamos a estudiar estan aisladas, y por lo tanto otra de las

condiciones es la:
s Conservacion de la densidad de ntiimero bariénico

np = E qp; N,

i=u,d,s
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donde ¢, = 1/3 para cada uno de los quarks y n; es la densidad de ntmero de
particulas.

También tenemos en cuenta la condicién de:

= Neutralidad de carga eléctrica

2 1 1
gnu—gnd—gns—ne:O.
Los electrones son esenciales para que se cumpla la condicién de neutralidad
de carga eléctrica de la materia de quarks que compone las estrellas que vamos a
estudiar. Sin embargo, si graficamos los distintos tipos de densidades de ntmero
de particulas como funciéon de la densidad de niimero bariénico total, obtenemos
la figura 3.1 donde podemos observar como la densidad de ntimero de electrones
decae rapidamente a cero a medida que la densidad de ntimero bariénico aumen-
ta. Por este motivo y a fin de simplificar los calculos para la demostracion de la
hipotesis de la materia extrana, consideraremos que n, ~ 0 en la siguiente subsec-
cioén, mientras que para las EQ los electrones estaran presentes pero considerando
la masa de los electrones cero y, por lo tanto, las expresiones para la presion y la

densidad de estos leptones son:

4 3

i i
P, = Cop = e 3.2.4
1272 T 352 (3.2.4)

que van a modificar la ecuacion (3.1.5) de la siguiente manera

e=—Pr—P.+ Z i Mg+ e N, (3.2.5)

i=u,d,s
y que es la expresion para la presion que debemos considerar para construir las

EQ que vamos a estudiar en esta tesis.

3.3. Hip6tesis de la materia extrana

A partir del modelo de bolsa del MIT vamos a mostrar que la materia extrana
es mas estable que la materia de quarks con dos sabores u y d a T= 0y P= 0.
Partiremos de la expresion de la presion total para una EQ dada por la ecuacion
(3.1.6), pero considerando quarks sin masa. En este caso, la neutralidad de carga
eléctrica se satisface automaticamente, de manera que p, = 0. La ecuacion (3.1.6)

estaba dada por

Pr= 3 P—-B,

i=u,d,s
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Figura 3.1: Poblacion de particulas, Y; = n;/np, en la materia de quarks como funcion de la
densidad de ntimero bariénico, ng, en unidades de la densidad de nimero de saturaciéon nuclear
np/no (no = 0,16 fm=3).

donde ahora, la presion del gas de quarks viene dada por

po 9 [T 9 3.3.1
z_@o p_msz’ ()

siendo pp, los momentos de Fermi de cada quark ¢. La densidad de energia y la

densidad de de ntiimero de particulas para cada quark estan dadas por

o g PF; p3dp _ 9 p4 (3.3.2)
B S g2 T o
g [P, g
== dp = == pp. . 3.3.3
" 212 J,o pap 672 Pr, ( )

Utilizando las ecuaciones (3.3.1) y (3.3.2) obtenemos la relacion, ¢; = 3P; que

podemos reemplazar en la energia total del sistema dada por

e= Y &+B, (3.3.4)

i=u,d,s

asi como también en la ecuaciéon para Pr. Esto nos lleva a la relacion

Pr= %(e —4B). (3.3.5)

Suponiendo que Pr = 0, obtenemos la condiciéon de estabilidad de la EQ dada

por

¢ = 4B, (3.3.6)
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es decir, las EQ son autoligadas: la interaccion de color es la responsable de la

cohesién de la materia de la estrella.

Vamos, ademas, a estimar el valor de la constante de bolsa B. Como supusimos
a los quarks sin masa tenemos que los potenciales quimicos son iguales, i, = g =

s = [, y entonces
3
> p= mﬂ‘*. (3.3.7)

Si la presion total es cero, la ecuacion para Pp implica la siguiente relacion

entre el potencial quimico y la constante de bolsa:

= (4”28)1/4 . (3.3.8)

3

La ecuacién para la densidad baridénica esta dada por

. n;
ng = E—“Td (3.3.9)

Para estimar B, tomamos la densidad bariénica de masa estimada en el in-
terior de una EN, pp ~ 54 x 10 g/cm? [33]. Mediante el factor de conver-
sion adecuado [6], obtenemos pp ~ 303 MeV /fm?. Podemos relacionar la densi-
dad bariénica de masa con la densidad de nimero bariénico considerando que
ng = pp/my, donde my ~ 931,494 MeV es la unidad de masa atomica. Asi,
obtenemos np = p?/7* ~ 0,32 fm =3, de manera que p ~ 290 MeV. Usando la
ecuacion (3.3.8) se obtiene, B/4 ~ 145 MeV.

Impongamos ahora la condiciones de neutralidad de carga eléctrica para un gas
de quarks formado solamente por los sabores u y d. Para simplificar los célculos,
ne ~ 0y por lo tanto podemos asumir que u. ~ 0. Entonces, la relacion entre las

densidades de ntimero de quarks u y d nos queda

2N, = Ng .

Definimos el potencial quimico ps = pg, (recordemos que estamos consideran-
do quarks sin masa y por lo tanto el momento de Fermi coincide con el potencial
quimico), que en términos de los potenciales quimicos de los quarks u y d se escri-
be como jiy = 1, = 2~ Y314, Con esta definicion, la densidad de namero bariénico

)

que resulta de la ecuacion (3.3.9) sera

3
Nyt ng s
np = = —.

3 2
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La presion (3.3.7) queda entonces

(1+243)

P2:Pu+Pd: 47T2 MQ'

Sustituyendo en la ecuacion de Pr e imponiendo la condicién Pr = 0, la ecuacién

(3.3.8) toma la forma
2\ /4
/1,2:( 47T 4) Bl/4.
1423

Con ella se puede escribir ng en funciéon de B y teniendo en cuenta que

€3 = 4B, la energia por bariéon resulta

E
<= ;_2 _ (2ﬂ)1/2<1 4 24/3)3/431/4.
B

Evaluando para B'/* = 145 MeV, obtenemos

E ~ 934 MeV.
A ud

Para el caso de un gas de quarks de tres sabores u, d y s, planteamos nueva-

mente la condicién de neutralidad de carga,
2n, = ng + N .

Definimos, en este caso, i3 = pp, con pig = i, = [lg = s . La presion para el gas
de los tres sabores (3.3.7) se expresa entonces
3us

_ _ 9H3
P3_Pu+Pd+Ps_Ra

y la relacion (3.3.8) queda ahora,

2\ 1/4
p3 = (%) BY*,

Usando la condicion (3.3.6), e = 4B, y escribiendo np como funcién de B se
obtiene que la energia por barion evaluada para el valor BY/* = 145 MeV es
€3

= 2 = (2m)'/233/4 B1/4 ~ 829 MeV.
np

Recordemos que la energia por barién para un gas de neutrones esta dada por

la masa del neutrén, m, = 939,6 MeV, mientras que para el ntcleo del *Fe es
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E/A =930 MeV. Podemos entonces concluir que

E

A

E
< =

< — <
My,
A

56Fe A ud

uds

es decir, la materia extrana resulta ser mas estable que la materia de quarks con
dos sabores u y d . Probamos la conjetura de Bodmer-Witten usando el modelo
de bolsa del MIT: la materia extrana es mas estable que la materia nuclear y, en
particular, que el ntcleo més estable que existe en la naturaleza, el hierro (*°Fe).
Podemos entender, de manera intuitiva, que este resultado se debe al principio
de exclusion de Pauli. En el caso de la materia extrana, el nimero bariénico estéa
distribuido en tres mares de energia de Fermi en lugar de dos, como es el caso de
la materia con quarks u y d. Asi, en un régimen de altas densidades, el estado

con quarks u, d y s tendra una energia menor que el estado con sabores u y d.

3.4. Ventana de estabilidad

A partir del modelo de bolsa del MIT, ya hemos visto que la materia de
quarks extrana es mas estable que la materia de quarks con dos sabores u y d.
Sin embargo, esto no se cumple para todo valor de B. Por lo tanto vamos a ver en
que rango es valida la hipotesis de la materia extrana, es decir, vamos a estudiar
la ventana de estabilidad de B.

Retomamos los valores obtenidos en la seccion anterior de energia por barion,

para materia de quarks de dos y de tres sabores:

E

S| =My B2, (3.4.1)

ud

S| =820 Mev BiiL. (3.4.2)

uds

Por otro lado, sabemos que la energia por barién del nticleo del hierro *°Fe es:

E

7| =930 M6V, (3.4.3)

56 e

Luego, podemos escribir la siguiente inecuacion:

E

A

E
< —

1 (3.4.4)

56 Fe ud
Reemplazamos el valor de la energia por barion del hierro Fe, ec. (3.4.3) y
de la energia por bariéon de la materia de quarks de dos sabores (3.4.1) en la ec.

(3.4.4) y despejamos la constante de bolsa B
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930 MeV < 934 MeV Bils,

930 MeV™

145 Mey 2oV
SMeV S

< B1/4,

144,4 MeV < BY4,

De esta manera, encontramos un limite inferior para B. Luego, planteamos
otra inecuacién, pero esta vez teniendo en cuenta la energia por bariéon de la

materia de tres sabores de quarks:

(3.4.5)

56 f'e

Volvemos a reemplazar las ec. (3.4.2) y (3.4.3) en la ec. (3.4.5) y despejamos
B:

1/4

B
29MeV —— M
S29M eV 115 MoV < 930MeV

930 MeV™

Bl/4 <
829 MeV~

145MeV

BY* < 162,8 MeV

De esta manera, encontramos un limite superior para B. Por lo tanto, la hipo-
tesis de la materia extrafa es valida en la ventana de estabilidad 145 MeV < BY/4<162
MeV.

El hecho de que en nuestra vida cotidiana vivamos rodeados de materia nu-
clear no refuta la mencionada hipotesis. Para que la materia nuclear metaestable
decaiga en materia de quarks desconfinada, es necesario la simultdnea conversion
de quarks u y d en s, a través de la interaccion débil; lo cual es imposible. Es
decir, existe una barrera de energia que impide que suceda espontaneamente este
decaimiento. Sin embargo, la conversion puede darse en otros contextos, como
la colision de iones pesados o en el interior de EN, donde como ya vimos, las

condiciones a las que esta sometida la materia son extremas.
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3.5. Incorporaciéon de interacciones en la materia

densa

La primera vez que se hicieron calculos numéricos para modelar EN no se con-
sideraron interacciones entre los neutrones, protones y electrones. Este trabajo
fue realizado en el ano 1939 por Oppenheimer y Volkoff [34], quienes plantearon
como hipo6tesis un gas de Fermi no interactuante, al cual le aplicaron las ecuacio-
nes de equilibrio hidrostatico. Sin embargo, el resultado arrojé una masa maxima
de 0.7 Mg. Mas adelante, Cameron [35] propuso la presencia de la interaccion
nuclear. Con esta nueva hipétesis logré extender el limite de las EN a 2 M. El,
entre otros varios autores, propuso que en el nicleo de las EN debian de existir
hiperones: estados de tres quarks donde al menos uno de ellos es un quark ex-
trano. Esta produccién de hiperones debe ocurrrir a altas densidades, razén por
la cual ocurriria en el ntucleo estelar. La aparicién de este tipo de materia con-
siste en la conversiéon de neutrones y protones en hiperones, lo cual abre nuevos
mares de Fermi para més grados de libertad, haciendo que disminuya la energia
total del sistema. Sin embargo, dicho fen6meno hace que la materia se vuelva mas
compresible, cosa que dificulta que con dicha EdE puedan alcanzarse las 2 M,
requeridas por las observaciones astronémicas de pilsares masivos.

Una posible solucién a este problema podria provenir de la hipotesis de la
materia extrafia, dentro de la ventana de estabilidad 145 MeV <B'/4<162 MeV,
suponiendo que las EN son EQ.

Mas adelante mostraremos como hemos estudiado las ventanas de estabilidad
de la materia extrana sin y con interacciéon entre las particulas. Una vez halla-
das estas regiones de estabilidad, calculamos sus EdE y sus respectivas relaciones
masa-radio luego de resolver las correspondientes ecuaciones de equilibrio rela-
tivista, TOV. Hemos encontrado que es necesaria la presencia de la interaccion
fuerte para construir estrellas que alcancen las 2 M, si consideramos que el quark

extrano s, tiene una masa distinta de cero.

3.6. Materia de quarks estable con correcciones

debido a la constante de acoplamiento fuerte

En un principio empezamos el tratamiento de la materia de quarks sin incor-
porar la constante de acoplamiento fuerte, por lo que para la presiéon utilizamos
la ec. (3.1.6), pero con P; dada por la ec. (3.1.4) y para la densidad de energia la
ec. (3.1.5). Con estas ecuaciones, junto con las condiciones de equilibrio quimico

y neutralidad de carga eléctrica, obtuvimos varias EdE, es decir, luego de resolver
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el correspondiente sistema de ecuaciones, que programamos a través del lenguaje
FORTRAN obtuvimos una lista de presiones con sus correspondientes densida-
des de energia, que usamos como entrada para resolver las ecuaciones TOV y
obtuvimos los radios y masas de familias de EQ. Observamos que sin considerar
la interaccion fuerte y con una masa del quarks s, mg = 93 MeV, no lograbamos
satisfacer la restriccion de 2 My impuesta por los pulsares masivos. Luego, de-
cidimos agregar en la EdE, la correccion debida a la constante de acoplamiento
fuerte, que denominamos .. En este escenario, las presiones para los quarks u,

d y s se escriben como [30]
Po= 1~

472 s
4
Py= 35 [1-%],
1/2 pot(p2—m?)"?
P e {2 = ) (2 o)+ g 2L

- 1/2\ 2
—2a |3 {Ns (NQ _ m2)1/2 —m2ln W) —9 (M? _ m2>2 4 3m? In? ﬁ

1/2
#OIn 2 [ (2 = )t 0L

donde p = m,/3 = 313 MeV es un parametro de normalizacion, que co-
rresponde a la masa del neutréon dividida por tres. Para la densidad de energia
mantuvimos la misma expresion que en la ec. (3.1.5). Una vez calculados los
nuevos valores de Pr de la ec. (3.1.6) y a densidad de energia €, construimos
las nuevas curvas de masa-radio recurriendo a las ecuaciones TOV. Previamente,
debimos asignarles valores a la constante de acoplamiento «, variando este pa-
rametro entre 0 y 1, y a la constante definida como ¢ = E/A correspondiente
a la energia por barién, cuyo rango variamos entre 859 MeV < £ < 930 MeV,
donde el limite superior esta dado por el valor de la energia por barion del hierro
%TFe. Al incorporar la correccién debida a o en la EAE de la materia de quarks ,
obtuvimos configuraciones de estrellas de masa méxima mayores que 2 M, como
mostraremos en el capitulo 6. También analizamos los resultados obtenidos al
fijar el pardmetro « y variar £. Para obtener las curvas de las figuras 3.2, 3.3, 3.4
fue necesario hacer un estudio sobre la estabilidad de la materia, es decir, para
un dado ¢ analizar qué valores puede tomar B. Para ello, primero dejamos libre
el valor de la masa del quark s, tratando de emular el anélisis realizado en el
trabajo de la Ref. [30]. Este trabajo es de la décado de 1980, cuando la incerteza
sobre el valor de la masa del quark s permitia adjudicarle valores hasta 300 MeV.
Entonces, las dos variables con las cuales hacer el analisis de la estabilidad de la
materia extrana eran la constante de bolsa B y m,. A fin de reproducir la ventana
de estabilidad de dicho trabajo, construimos un programa numérico, escrito inte-
gramente en FORTRAN 90, que usa a estas dos variabes como incognitas junto

con el potencial quimico del electron, p., como semilla para resolver la ecuacion
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Figura 3.2: Ventana de estabilidad para a =0

de neutralidad de carga eléctrica. Es decir, reescribimos las ecuaciones de neu-
tralidad de carga eléctrica, de equilibrio quimico, de densidades, de presiones y
energia para que estén determinadas en funcion de p.. El programa utiliza una
subrutina que nos resuelve el siguiente sistema de ecuaciones no lineales, a par-
tir de una repeticion controlada por un bucle DO iterativo para la variable my,
que toma valores desde 0 MeV hasta 300 MeV (para mas detalles de resolucion
de sistemas de ecuaciones no lineales se puede consultar la Ref. [37]). El siste-
ma de ecuaciones que consideramos para construir las curvas de estabilidad es el

siguiente:

f1) = E/ny—§,
f2) = (2/3)n,—(1/3) ng — (1/3) ns — ne,
f@) = r (3.6.1)

En la figura 3.2 podemos ver la ventana de estabilidad obtenida cuando la
correccion debida a la constante de acoplamiento « no es tenida en cuenta. En la
figura 3.3, se muestran otras ventanas de estabilidad obtenidas para los valores
fijos a = 0.3,0.6,0.9. Estas figuras, reproduce los resultados del trabajo de la
[36], en el que 0 MeV< m, < 300 MeV. Vale la pena notar que en el caso o = 0,
solo es posible obtener una curva masa-radio cuya masa méaxima alcance las 2 M,
marginalmente si my; = 0. Si mg # 0, es necesario que a # 0 para lograr este
objetivo.

Hoy en dia el valor de mg dado por el Data Particle Group esm, = 93,5 £ 2 MeV

[38], por lo que es una buena estimacion fijarlo en 93 MeV. De modo que modi-
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Figura 3.4: Ventana de estabilidad para materia de tres sabores

ficamos el programa, haciendo que el bucle sea sobre a. Podemos ver la ventana

de estabilidad resultante en la figura 3.4.

3.7. Materia de quarks no extrana con correccio-
nes debido a la constante de acoplamiento

fuerte

En el 2018 se publico el trabajo “Quark Matter May Not Be Strange” de
Holdom, Ren y Zhang [39] donde contradicen la hipotesis de la materia extrana,
es decir, demuestran que la materia conformada por quarks u y d es més estable
que la conformada por quarks u, d y s. Es necesario aclarar que ellos no utilizan
el modelo de bolsa del MIT, sino un modelo basado en mesones. En vista de sus
resultados, decidimos evaluar la estabilidad de la materia u y d usando el modelo
de bolsa del MIT. Para esto, realizamos las ventanas de estabilidad para este tipo

de materia. Teniendo en cuenta la reaccion:

ute+—d+ v,
y como los neutrinos no se encuentran en la estrella fria, vemos que la relacion
entre los potenciales quimicos esta dada por:

Mo T e = Hd-

Como estamos considerando el contexto de una estrella de neutrones, los cuales
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Figura 3.5: Ventana de estabilidad para materia de dos sabores

estan compuestos por un quark u y dos d, luego:

P= o+ 2 g

Con estas ultimas dos expresiones podemos obtener los potenciales quimicos

en base a [ty fle:

Mo =

_l’_
w|F el

pa =

wlEwlx

Respecto a la densidad barionica, la misma queda determinada por la siguiente
expresion:

Ny + Ny
ny = ———E;———

Con estas nuevas relaciones para las densidades de particulas, podemos cal-
cular el sistema de ecs. (3.6.1) y obtenemos a B en funcion de «, recordando que
varia entre 0 < o < 1.

Podemos comparar la Figura 3.5, ventana de estabilidad para materia de dos
sabores (materia compuesta por quarks w y d), con la Figura 3.4, ventana de
estabilidad para materia de tres sabores o extrana(compuesta por quarks u, d y
s); y notar que los valores para la estabilidad de la materia de dos sabores son
muchos menores que los de la materia extrana. Luego solo queda comprobar si

estos se encuenta dentro del rango admitido para B.
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Para esto calculamos el limite inferior de B, a partir del programa para materia
de dos sabores y fijando la energia por bariéon en & = 934 MeV. El valor que
obtenemos para la constante de Bolsa es BY/* = 145 MeV. Por lo tanto, de la
Fig. 3.5 podemos deducir que no tenemos configuraciones estables por debajo de

E/A =930 MeV, que es el rango que nos interesa estudiar.
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Capitulo 4
Materia oscura

Debido a la recopilaciéon de diversos estudios como el anélisis de las curvas
de rotacion de galaxias, el estudio de las dispersiones de velocidades de galaxias
dentro de un ciimulo y la deteccion de anisotropias de radiacion del fondo césmico;
la comunidad cientifica lleg6 a la conclusion de que la materia bariénica ordinaria
solo corresponde a un 4 % de la materia total en el Universo.

Del 96 % de la materia restante, un 73 % esta conformado por un tipo de
materia gravitacionalmente repulsiva, denominada energia oscura. Esta es la cau-
sante de la expasion acelerada del Universo, la cuél es detectada a través de las
candelas estandares, como las supernovas tipo Ia'. Todas las supernovas de este
tipo tienen, aproximadamente, la misma magnitud absoluta, por lo que son ttiles
para determinar distancias a partir de observar su corrimiento al rojo o redshift.

El 23 % final, corresponde a materia con caracter gravitacionalmente atractivo
que no interactia de ningin otro modo, la cuél se denomina, comunmente, mate-
ria oscura. Es seis veces mas abundante que la materia ordinaria y la componente
principal para la formacion de estructura en el Universo [10].

El primero en proponer la existencia de la materia oscura fue el astrofisico
Fritz Zwicky en el ano 1933, luego de estudiar las velocidades de las galaxias
individuales en el Ctimulo de Coma |[11]. Zwicky concluyé que este camulo podia
estar ligado gravitatoriamente sélo si la masa total era mucho mas grande que la
masa observada de las galaxias.

Sin embargo, fue recién a partir del ano 1977 que se empez6 a considerar
seriamente la existencia de la materia oscura, a partir del trabajo de la astronoma
Vera Cooper Rubin [10]. Ella midi6 las velocidades de las estrellas a diferentes
distancias a los centros de sus galaxias. Finalmente, encontré que las velocidades

no disminufan en las regiones cercanas a sus limites, por lo que era necesario

1La supernova tipo Ia es el desenlace de un sistema binario donde una de las componentes
es una enana blanca que acreta masa de su companera gigante hasta alcanzar el limite de
Chandrasekhar, donde explota.

31



CAPITULO 4. MATERIA OSCURA

velocidad

teoria

\

distancia

Figura 4.1: Curva de rotaciéon de una galaxia

suponer la presencia de una masa mucho mayor a la observada. Una manera
de explicar este fenémeno es considerando un planeta orbitando una estrella.
Pensemos que el planeta esta localizado a una distancia promedio r del centro de
la estrella. Si dicho planeta se encuentra estable en su 6rbita, entonces podemos
plantear un equilibrio entre la fuerza centrifuga y la fuerza gravitacional dado por
v*(r)/r = GM(r)/r?, donde v(r) es la velocidad orbital promedio del planeta y
M (r) es la masa total. Despejando la velocidad, obtenemos la curva de rotacion

del planeta:

Si aproximamos la masa total como la masa de la estrella, luego la masa del
sistema nos queda concentrada en el centro y por mas que nos alejemos de este, la
masa total va a mantenerse aproximadamente constante. Por lo tanto, podemos
notar que a distancias mayores, la velocidad va a disminuir como v(r) o< 1/4/7.
Sin embargo, cuando queremos aplicar esta ecuacion a las estrellas de una gala-
xia, detectamos una inconsistencia con las observaciones, ya que las velocidades
de las estrellas se mantienen aproximadamente constantes a diferentes distancias
del centro de la galaxia. Por lo tanto, es necesario un incremento de la masa para
mantener la validez de la ecuacion para v(r). En la figura 4.1 ilustramos esquema-
ticamente esta diferencia entre teoria y observacion en las curvas de rotacion de
las galaxias. Dichas curvas son aproximadamente planas debido a que las galaxias
se encontrarian inmersas en un halo de materia oscura.

Otra posible explicaciéon para la planicie de estas curvas puede provenir de la
teoria MOND, (Modified Newtonian Dynamics). Esta es una teoria fenomenolo-
gica que parte de modificar la segunda ley de Newton pero trae a consecuencia

que la masa inercial de un objeto es distinta a su masa gravitacional. Este tulti-
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mo aspecto entra en contradicccion con la teoria de la Relatividad General, ya
que refuta el principio de equivalencia fuerte, es decir, que las masas inerciales y
gravitacionales son iguales [10].

El problema no es solo explicar las curvas de rotaciéon de las galaxias, sino
también descifrar la naturaleza de este tipo de materia. Segin las teorias mas
aceptadas en la actualidad, la mayoria de la materia del Universo es oscura, es
decir, la seccion eficaz entre particulas de materia oscura y fotones no es significa-
tiva. Se estima que hay dos tipos de materia oscura: la bariénica y la no bariénica.
Respecto a la materia oscura bariénica, entre las predicciones de la densidad de
bariones del Universo y lo observado en estrellas y en zonas de gas interestelar,
existen importantes discrepancias, por lo que gran parte de los bariones deberian
ser oscuros. Este es el problema de la materia oscura bariénica. De todas mane-
ras, aun es viable que la materia bariéonica pueda completar parte de la densidad
faltante en forma de enanas marrones? u otros objetos masivos compactos, co-
nocidos como ‘MACHOSs’ (en inglés, MAssive Compact Halo Objects), pero no
la totalidad de dicha densidad [12]. La hipotesis mas popular es que la materia
oscura no sea bariénica. Los candidatos a este tipo de materia deben satisfacer

algunas condiciones, que se deducen de las observaciones:

= Esta materia debe ser dpticamente oscura, es decir no radiar,

No se observa que la materia oscura brille, por lo que las particulas de
materia oscura deben tener interacciones electromagnéticas muy débiles. De
aqui se deduce que estas particulas casi no deben tener carga eléctrica. Una
consecuencia importante de esto es que la materia oscura no puede enfriarse
irradiando fotones y, por lo tanto, no colapsara hacia el centro de las galaxias
como lo hacen los bariones, al irradiar su energia electromagnéticamente.

En otras palabras, la materia oscura casi no se disipa.

= Debe ser no colisionante,

Ademas de no interactuar con los fotones para garantizar que la energia
no se disipe, la materia oscura también debe estar practicamente libre de
colisiones. Es decir, la secciéon eficaz de interaccion entre particulas es des-

preciable.

= Debe ser fria,

A principios de la década de 1980 se observé que la materia oscura fria
explicaba bastante bien las propiedades observadas de las galaxias [13]. El

término “fria” significa que las particulas tenian velocidades no relativistas

2Las enanas marrones son estrellas con masas inferiores a 0.08M, y muy dificiles de observar,
ya que no radian.
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cuando se desacoplaron del plasma, a edades tempranas del Universo, en la
época de igualdad materia-radiaciéon, cuando la temperatura del universo

era aproximadamente 1 eV [11].

= Las particulas deben ser estables en escalas de tiempo cosmologicas,

de o contrario, ya habrian decaido y no existirian en la actualidad.

Existen, ademas, distintos limites para muchos modelos de materia oscura al
imponer que la fisica de particulas del modelo sea consistente con todas las ob-
servaciones experimentales. Asimismo, debemos notar que no hay razones para
asumir que la materia oscura esta compuesta por un tinico candidato. Entre los
principales candidatos a materia oscura no bariénica, en el marco de la fisica de
particulas, podemos citar a los axiones, particulas masivas débilmente interac-
tuantes denominadas WIMP’s ( Weakly Interacting Massive Particles), particulas
supersimétricas como los gravitinos y los axinos, neutrinos esteriles, entre otros
[15].

Si bien la existencia de materia oscura ha sido bien establecida con una gran
cantidad de evidencias como curvas de rotacion de las galaxias o la formacion
de estructuras y lentes gravitacionales, sus propiedades como la masa y sus in-
teracciones aun se desconocen. Un método indirecto para establecer cotas sobre
la materia oscura que estd ganando atenciéon en los tltimos anos es estudiar los
efectos de dicha materia en estrellas compactas. En este contexto, estudios con
diferentes modelos de materia oscura han establecido restricciones conectando
las propiedades observadas de las estrellas compactas con los pardmetros de la
materia oscura considerada. Por ejemplo, la materia oscura que se auto-aniquila
dentro de las estrellas compactas puede calentar dichas estrellas y, por lo tanto,
afectar las propiedades de enfriamiento de estos objetos compactos. Por otro lado,
la materia oscura que no se auto-aniquila, como la materia oscura asimétrica y la
materia oscura espejo, simplemente se acumularia en el interior de estas estrellas
y afectarian su estructura estelar (ver [16] y sus referencias).

Asimismo, algunos autores, motivados por el evento GW170817, han analizado
el posible impacto de la materia oscura en la sefial de ondas gravitacionales [17].
En este trabajo se muestra que la presencia de pequenos ntucleos de materia oscura
en las EN que se fusionan pueden producir un pico suplementario observable y
distinguible en la densidad espectral de potencia de onda gravitacional después de
la fusion. En otro trabajo, los célculos obtenidos por estos autores indican que la
presencia de un ntucleo de materia oscura con una fraccion de masa ~ 5% podria
establecer nuevas restricciones a la ecuacion de estado de la materia nuclear [15].

Si las estrellas de quarks existen en la naturaleza, ;seria posible, desde el punto

de vista observacional, detectar la presencia de materia oscura en su interior? Esta
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es una de las preguntas que intentaremos responder en este trabajo de tesis.

4.1. Ecuacién de estado para la materia oscura

Modelaremos la materia oscura como un gas de Fermi a temperatura cero, de
particulas interactuantes con un pardmetro de fuerza y que le asignamos segtiin
sea el caso, dos valores y = 0 o y = 1000 *. Consideramos que la materia oscura
esta compuesta de particulas con una masa de 100 GeV, la escala de masa clasica
de particulas WIMP. Suponemos, ademas, que las particulas de materia oscura
no pueden auto-aniquilarse, como ocurre en la materia oscura asimétrica (ver [13]
y sus referencias).

Ademas, consideramos que la materia oscura con la cuél trabajamos es del
tipo materia oscura fria por lo que el rango de su temperatura es mucho menor
que el de la masa de sus particulas. Ya habiamos visto que las estrellas de quarks,
al igual que las estrellas de neutrones, tienen temperaturas del orden de 10! K,
valor que se corresponde para la escala de masa a 1 MeV. Esta escala es mucho
menor que la masa de la materia oscura que estamos considerando.

Para la ecuacion de estado, consideramos la siguiente expresion para la den-

sidad de energia [13]:

1
% = (22% + 2)V1 4 22 — sinh™* (z)} +

Q2
mj 8

<#>2y2z6] (4.1.1)

Recordamos que z = pp/my es el momento adimensional de Fermi, m s la masa
del fermion oscuro e y el pardmetro de fuerza. Respecto a la presion utilizamos

la siguiente ecuacion|l3]:

A [(223 —32)V/1+ 2% + 3sinh ™! (z)] +

m;% 2472

(#)2 y226] (4.1.2)

Para resolver las ecuaciones (4.1.1) y (4.1.2) , tomando como variable a pp =
E% — m?c, donde el rango para la energia de Fermi es el mismo que el rango para
la materia oscura [13]. El rango para la materia oscura lo consideramos en 10 GeV
< my < 1000 GeV segun el trabajo de la Ref. [19]. Es decir, vamos a considerar
que la energia de Fermi varfa entre 100 y 1000 GeV, pero vamos a mantener

constante a la masa de la materia oscura en 100 GeV, de manera que el argumento

3El parametro de fuerza y = my/my, lo definimos como el cociente entre la masa del fermion
my y la escala de masa de interaccion my.
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de la raiz nos quede positivo. En conclusiéon tomamos 0 GeV < pr < 900 GeV.
Por detalles técnicos de programacion, terminamos considerando que el primer
valor que toma pp es 100 MeV. Finalmente hacemos un bucle sobre los valores
de pr con paso 100, construyendo en cada iteraciéon la ecuacion de estado para la
materia oscura.

Como la interacciéon de la materia oscura y barionica es solo gravitatoria
trabajaremos, como veremos con detalle en el siguiente capitulo, utilizando el
formalismo de dos fluidos para resolver las ecuaciones de equilibrio hidrostéatico

relativistas para estos objetos compactos.
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Capitulo 5
Modelado de las estrellas de quarks

En este capitulo presentaremos las ecuaciones para obtener diferentes familias
de estrellas de quarks (con y sin materia oscura), partiendo de la condicion de
equilibrio hidrostatico y utilizando diferentes ecuaciones de estado que describen
la materia de la que estan compuestas. Para esto, se asumirad que las estrellas
tienen una simetria esférica y que hay un balance exacto entre la fuerza gravi-
tacional y la fuerza de presion que actua sobre cada elemento de masa de estos
objetos.

También realizaremos un abordaje simplificado del estudio de las oscilaciones
no radiales de las estrellas de quarks, asociadas con la emisién de ondas gravi-
tacionales. Para ello, utilizaremos la aproximacion relativista de Cowling en la
cual se desprecian las perturbaciones al espacio-tiempo. Asimismo, y dado que
las EAE que construimos para modelar objetos compactos frios no poseen dis-
continuidades, prestaremos atencién, inicamente, al modo fundamental, dejando

para otro momento el anélisis de los demas modos propios.

5.1. Ecuaciones de estructura

En el capitulo 2, ya habiamos visto que los objetos compactos, y en particular
las estrellas de neutrones y de quarks, tienen una compacticidad del orden de
M/R ~ 0,1. Para el rango de M/R ~ 0,1 — 0,2, los efectos relativisticos deben
ser tenidos en cuenta por lo que para describir teéricamente la estructura de una

estrella de quarks debemos resolver la ecuaciéon de Einstein:

1
G“y = Ruy - éngj = 87TT‘UJ/

donde G, es el tensor de curvatura de Einstein, R, es el tensor de curvatura de
Ricci, R es el escalar de curvatura de Ricci, g, es el tensor métrico y 7, es el

tensor momento-energia.
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Para una estrella con simetria esferica y no rotante, la métrica esta dada por

la forma de Schwarzschild:

ds® = —e*dt* + 20 dr? 4 r2d6* + r* sen? de?, (5.1.1)

donde las funciones métricas estan dadas por:

QA (1—~(r)™,
62¢(T) — 672/\(7,) = (1 — ’Y(T)), Si’l” > R,

con

2m(r)/r r<R
(r) =
2M/r : r>R

Finalmente, resolviendo se obtienen las ecuaciones Tolman-Oppenheimer-Volkoff

[50, 34], TOV:

dP(ry G P(r)] m(r) + 4xr3 LG

o = "3 {e(r) + T (5.1.2)
d

ﬂ;ir) = 4mrie(r), (5.1.3)

donde ¢(r) y P(r) son la densidad de energia y la presion respectivamente, m(r) es
la masa gravitacional encerrada en un radio 7, G y ¢ son la constante gravitacional
de Newton y la velocidad de la luz.

La primer ecuacién representa el equilibrio hidrostatico entre la atraccion
gravitatoria y la presion de la materia, mientras que la segunda describe la ley de
continuidad de la masa. Este sistema de ecuaciones acopladas puede resolverse a
partir de conocer la EdE, es decir conociendo la presion P para una densidad de
energia € dada, desde el centro de la estrella donde su masa es cero, hasta su radio

final donde se anula la presion. Por lo tanto tenemos las condiciones de contorno:

(5.1.4)

Con estas condiciones, es posible resolver las ecuaciones TOV para una dada
densidad de energia central €(0) = €. y obtener la correspondiente masa estelar
m(R) = M. De esta manera, se construyen las familias de estrellas estacionarias

y se establece su relacion M — R.
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Figura 5.1: Curva de Masa-Radio de estrellas de MO, considerando que el pardmetro de inter-
accion entre los fermiones oscuros, y=1000.

5.2. Materia oscura en estrellas de quarks

Como estamos trabajando con estrellas de quarks con materia oscura, entonces
debemos considerar dos fluidos. Sin embargo, vamos primero trabajar solo con
la materia oscura para testear los resultados que arrojan; para luego agregar la
materia de quarks, la cuél ya fue trabajada en el capitulo 3. Recurriendo a las ecs.
(4.1.1) y (4.1.2) obtenemos la EAE de la materia oscura que usamos para resolver
las ecuaciones TOV y obtenemos valores de masa y radio de estrellas compuestas

integramente por materia oscura.

En la figura 5.1 graficamos la masa y el radio de las estrellas de quarks cuando
y = 1000. Podemos notar que cuanto mas chicos son los rangos de valores para el
radio y para la masa, si los comparamos luego con los graficos del capitulo 6 fig.
6.2, fig. 6.3, fig. 6.4 y fig. 6.5, donde nos muestran las curvas de masa-radio para
estrellas de quarks. Y si anulamos el parametreo de fuerza y = 0, por lo tanto
despreciamos la interaccion entre las particulas de materia oscura; luego podemos

ver los resultados en la fig. 5.2.

El siguiente paso a considerar, es trabajar con los dos fluidos. Para esto mo-
dificamos el programa que resuleve las ecs. TOV. Luego las ecuaciones a resolver

se duplican y son:
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Figura 5.2: Curva de Masa-Radio de estrellas de MO, considerando a los fermiones oscuros sin
interaccion entre ellos, y=0.

dP p A3 [Po(r) Py (r)]
o) Gy DO AT ST (50
dr c 1_%(7")

d

773;@“) = dnrie,(r), (5.2.2)

4 3 [Po(r)+Py(r)]

dPQ(T> — g Eq(T)‘i‘ Pq(T’) m(r)—i— mr c? : (523>
dr r2 c2 1— 2G72n(r)

dmy(r)
dqr = dmrie,(r), (5.2.4)

donde, m(r) es la masa total, obtenida de sumar la masa correspondiente a la
materia oscura m,(r) y a la materia de quarks my(r); €,(r) es la densidad y P,(r)
es la presion correspondientes a la materia oscura; €,(r) es la densidad y P,(r)
es la presion correspondientes a la materia de quarks. Notemos que las primeras
dos ecuaciones corresponden a la materia oscura, mientras que las tltimas dos
con la materia de quarks. Sin embargo en ambas aparece la masa total m(r) =
mo(r) +my(r) al igual que la presion total P,(r) + P,(r), resultadas de sumar las
contribuciones de los dos tipos de materia.

La resolucion numérica de estas ecuaciones requirié, no solo, adapatar el codi-
go nuémerico que resuelve las ecuaciones TOV en el formalismo de un fluido, sino
realizar modificaciones a los parametros del integrador Runge-Kutta-Fehlberg,
dado que la componente oscura tiene radios y masas mucho menores a los rele-

vantes cuando se realiza estudios de EN sin materia oscura en su interior.

Es importante remarcar que en las ecuaciones TOV para dos fluidos, cuando
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uno de los fluidos alcanza presién nula, su contribucién a las ecuaciones de equi-
librio hidrostéatico deja de ser considerada y se recuperan, a partir de ese radio,

las ecuaciones TOV para un tnico fluido.

5.3. Oscilaciones no radiales en objetos compactos

Al oscilar de forma no radial, una estrella que no rota emite ondas gravita-
cionales siempre y cuando dichas perturbaciones posean momentos cuadrupolares
gravitacionales no nulos, es decir cuando la perturbacion asociada con £ > 2 (sien-
do ¢ el indice del armonico esférico en los que se descompone a la perturbacion)
no sea nula.

Si bien existen familias bien diferenciadas de modos propios de oscilacién para
estrellas compactas, nos concentraremos en describir los modos que se encuentran
asociados con perturbaciones al fluido con el que se describe a la estrella de quarks.
Asimismo, debemos mencionar que en estos casos las perturbaciones al espacio-
tiempo suelen poder despreciarse.

En general, la emision més intensa es la asociada a los modos con ¢ = 2 (per-
turbaciones cuadrupolares), por lo que concentraremos nuestra atencion en este
caso. En el contexto de estrellas relativistas, las “vibraciones” no estan asociadas
unicamente al fluido estelar, sino también al espacio-tiempo. Esta situacién pue-
de entenderse como el de dos sistemas acoplados. Este acoplamiento es el motivo
por el cual estas frecuencias son complejas. Estos modos reciben el nombre de
‘Quasinormal modes’ (QNMs por su sigla en inglés) y son modos de disipacion de
energia que describen perturbaciones de un campo amortiguado. Estas frecuen-
cias propias son cantidades complejas cuya parte real, w, caracteriza la frecuencia
de oscilaciéon mientras que la parte imaginaria, 7, a la tasa de amortiguamiento.

La emision de ondas gravitacionales asociada a este tipo de modos esta vin-
culada, especialmente con los modos de presion (p), el modo fundamental (f)
y los modos de gravedad (¢). Como regla general, los modos p tienen mayores
frecuencias que los modos g, y estas dos familias se encuentran separadas por el
modo f. Ademas, de caracterizarse por sus frecuencias, los modos estan caracte-
rizados por el nimero de nodos de sus autofunciones. Es importante aclarar que
cuando el objeto compacto es isoentropico y sin inhomogeneidades, los modos ¢
tienen frecuencia nula. Por esta razon, en estrellas frias sin rotaciéon dichos modos
resultan completamente inhibidos si en la EAE no hay discontinuidades [51].

Para estudiar los modos no radiales de oscilacion del fluido en el interior de
las estrellas de quarks se puede utilizar la aproximacion relativista de Cowling
(ver, por ejemplo, [52]). Realizado esta aproximacion, que desprecian las pertur-

baciones al espacio-tiempo de fondo y se obtienen valores para las frecuencias de
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oscilacion que difieren en menos de un 20 % de los valores obtenidos utilizando las
ecuaciones linealizadas de la relatividad general (ver [53, 54, 55] y referencias alli
mencionadas). En el caso de las EQ, la diferencia es un poco mayor, varia entre
15% y 30% (ver [50]). Analizando, en particular, los errores obtenidos para el
modo fundamental, f en EN, los autores de la Ref. [5] muestran que los mismos
se reducen a medida que aumenta la compacticidad de la estrella. Por lo tanto,
para el caso del modo fundamental, los resultados son cualitativamente buenos
y es esperable que muchas de las conclusiones que se obtengan utilizando esta
aproximacion resulten validas.

Bajo esta aproximacion, y luego de realizar un desarrollo en término de ar-
monicos esféricos y asumir una dependencia temporal oscilatoria para las per-

turbaciones, las ecuaciones necesarias para encontrar las frecuencias, w, son [57]:

dW(r)  de Sr2AO-20) Y (1) —l—%Y)W(T) U+ 1)V (), (5.3.1)

V) _ o do0) oy — Loropyy (5.3.2)

dr dr 72

donde las funciones A(r) y ¢(r) que puede expresarse mediante la relacion

do(r)  m(r) +4nxr3P(r)

dr— r[r—2m(r)]

describen la métrica de fondo y quedan completamente caracterizadas luego de
resolver las ecuaciones de estructura estelar (5.1.3).

Para poder resolver este sistema de ecuaciones diferenciales ordinarias, debe-
mos analizar las condiciones de borde que hay que imponer a fin de obtener las
soluciones con relevancia fisica. El origen, » = 0, es un punto singular regular del
sistema de ecuaciones (5.3.1 - 5.3.2). Puede demostrarse, utilizando el método de

Frobenius, que sus soluciones regulares tienen un comportamiento dado por:
W(r) ~Brtt | Vir) ~ —=r" | (5.3.3)

donde la amplitud, B, es una constante arbitraria sin sentido fisico dado que
estamos trabajando en el contexto de un analisis de perturbaciones linealizado.
Ademas, en la superficie estelar se debe exigir que la perturbaciéon Lagrangiana

a la presion se anule. Dicha condiciéon se representa mateméticamente como

1
WA 2R (R) | ﬁw(R) =0. (5.3.4)
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Para resolver este problema de contorno, utilizamos el c6digo numérico Cow-
ling Frequency Key (CFK) [55] que realiza la integracion de las ecuaciones diferen-
ciales utilizando un método Runge-Kutta-Felbergh de paso adaptativo mientras
que para satisfacer la condicion de contorno dada en la ecuacion (5.3.4) utilizamos

una combinaciéon del método de Newton-Raphson con el de Ridders.
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Capitulo 6

Resultados de las configuraciones

estelares estudiadas

En este capitulo, presentamos los resultados de las diferentes familias de EQ
obtenidas, considerando la presencia o no de la MO en su interior. Todas las EdE
para la materia de quarks fueron construidas teniendo en cuenta la ventana de
estabilidad de la figura 3.4 del Capitulo 3, que se construyé asumiendo m, =
mg = 0 MeV y m, = 93 MeV, salvo en el caso de la figura 6.1 que describiremos
a continuacion.

El grafico 6.1 nos muestra dos familias de E(Q) para masa del quarks extrano
ms = 0 (curva violeta) y m; = 93 MeV (curva celeste). Para ambas EdE hemos
considerado la misma constante de bolsa, BY/* = 145 MeV. Si buscamos el valor
de BY* correspondiente a una masa m; = 93 MeV en la figura 3.2, notamos
que ese punto en las curvas de estabilidad corresponderfa a un valor BY* > 145
MeV. Sin embargo, hemos tomado el minimo valor de B'/* cuando a = 0 para
construir ambas familias de EQ no solo para analizar el efecto de una m, # 0
en la EdE. Si consideramos 0MeV < m, < 93MeV, vy BY* > 145 MeV en las
EdE de la materia de quarks, obtendremos siempre familias de EQ cuya estrella
de masa méxima sea My, <2 Mg. Vemos que m, # 0 hace que la materia sea
més compresible y por lo tanto que no alcancemos un maximo compatible con la
restriccion de 2 Mg en la curva masa-radio correspondiente. El efecto de my es
“ablandar” la EdE.

Es por ello necesario la presencia de la correccion debido a la interaccion fuerte
entre los quarks si m, # 0. La inclusion de interacciones extra entre las particu-
las, “endurecen” la EdE de la materia de quarks. Este efecto también se logra en
otro tipo de modelos incluyendo, por ejemplo, interacciones vectoriales (ver, por
ejemplo la Ref.[2] y sus referencias). De esta forma, es posible obtener curvas de
masa-radio que alcancen las 2 M. No solo hemos logrado tal requisito, sino que

también, muchas de las curvas que obtuvimos satisfacen las restricciones obser-
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Figura 6.1: Curvas de Masa-Radio de EQ sin interaccion fuerte, o = 0, considerando dos valores
para la masa del quark extrafio: ms; = 0 (curva violeta) y ms = 93 MeV (curva celeste). La
linea negra horizontal corresponde a 2 M.

vacionales impuestas por los pulsares de 2 M, JO740+6620 [17], J0348+4-0432 [17]
y J1614-2230 [11], asi como con las restricciones en radio dadas por la observa-
cién de ondas gravitacionales GW170817 [5] y GW190425 [23]. Finalmente, las
mediciones hechas por NICER al pulsar PSR J0030+0451 también estan contem-
pladas en las figuras, mostrando que nuestro modelo resulta compatible, ademas,
con dichas observaciones. Estas curvas se pueden observar en las figs. 6.2 y 6.3,
donde mantuvimos la energia por barién, &, fija y variamos la constante de aco-
plamiento «. Notamos que a medida que @ aumenta, la EdE se endurece, lo que
nos permite obtener valores cada vez mayores de masa y radio compatibles, en

casi todos casos, con las observaciones.

Por otro lado, si fijamos « y variamos &, obtenemos los graficos de las fig. 6.4
y 6.5. Podemos observar que a medida que la energia por barién, &, disminuye la

masa y radio de las EQ aumentan.

Podemos ver, ademés, que los modelos en los que la constante de acoplamiento
fuerte o = 1 no son compatibles con los datos provenientes del evento GW170817
y su contraparte electromagnética. Asimismo, podemos concluir que a 2 0,4
para que las curvas M-R asociadas a nuestro modelo resulten compatibles con
las mediciones de NICER del pulsar PSR J0030+0451 (contornos gris y violeta
en dichas figuras). De esta forma podemos concluir que, en el contexto de nuestro
modelo, 0,4 < a < 0,8.

Observando los graficos 6.2, 6.3, 6.4 y 6.5, elegimos configuraciones represen-
tativas que satisfacen todas las restricciones observacionales previamente mencio-

nadas e incluimos la componente de MO. Los parametros de las EAE de quarks
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Figura 6.2: Curvas de Masa-Radio para distintas configuraciones de EQ sin nucleo de MO,
obtenidas fijando la energia por barién, £, y variando la constante de acoplamiento fuerte, a.

47



RESULTADOS DE LAS CONFIGURACIONES

-

CAPITULO 6.

ESTELARES ESTUDIADAS

&/

GW190425

J1614-2230

+

4=152 MeV
4=146 MeV

[ )
[ -N-N-1-1

4=139 MeV

25

[enwlw

05 -

20

15

10
R [km]

=919

(a) €

J1614-2230

15 20

10
R [km]

(b) £€=930

Figura 6.3: Curvas de Masa-Radio para distintas configuraciones de EQ sin nucleo de MO,
obtenidas fijando la energia por barion, £, y variando la constante de acoplamiento fuerte, a.
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Figura 6.4: Curvas de Masa-Radio para distintas configuraciones de EQ sin nucleo de MO,
obtenidas fijando la constante de acoplamiento, «, y variando la energia por barién, &
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Figura 6.5: Curvas de Masa-Radio para distintas configuraciones de EQ sin nucleo de MO,
obtenidas fijando la constante de acoplamiento, «, y variando la energia por barion, &.
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Figura 6.6: Curvas de masa-radio para las EQ conteniendo un nicleo de MO cuya densidad de
energia central es €.,,,, = 2 x 10% MeV/fm3. Los pardmetros de las EAE correspondientes a
estas familias de EQ se presentan en el cuadro 6.1.

utilizadas para construir dichas familias de EQ se presentan en el cuadro 6.1.

En la figura 6.6 vemos las curvas de masa-radio de EQ conteniendo MO para
una densidad de energia de MO fija en €., , = 2 x 105 MeV /fm?, construidas con
EdE de quarks cuyos pardametros se presentan en el cuadro 6.1.

Por otro lado, variamos la densidad de energia central €., , de los nicleos de
MO en las EQ y estudiamos como se modifica, en consecuencia, la masa de estas
estrellas. Esto se presenta en la figura 6.7 para tres valores diferentes de densidad
de energia central: €., . = 10° MeV/fm? 10° MeV/fm? y 2 x 10° MeV /fm?.
Podemos observar que el aumento de la densidad de energia de MO produce una

masa menor en la estrella de masa maxima.

Lo [ & [ BV [MeV]]

0.4 || 859 136
859 130
0.6 || 879 133
889 136
879 125
0.8 || 889 128
919 132

Cuadro 6.1: Combinacion de valores para la constante de acoplamiento fuerte, a, la energia
por barién, ¢ y la constante de bolsa B4 para EQ con MO que satisfacen las restricciones
observacionales recientes de pulsares masivos y ondas gravitacionales (Figura 6.6). La densidad
central considerada para el nicleo de MO en las EQ es e,,,, = 2 x 10° MeV /fm?.

Ademés, en la figura 6.8 mostramos las curvas de masa-radio para distintas

configuraciones de EQ con nucleos de MO, donde fijamos los pardmetros a y &,

ol



CAPITULO 6. RESULTADOS DE LAS CONFIGURACIONES
ESTELARES ESTUDIADAS

2.5 T T T T T
- - .
i ﬁ TRRRAKE XX X X % X % K J
+ X
_ 15F -
o) 4 X
= ¥
s +
1+ i
+
-+ X
05 - i
€04 =10° [MeV/im3]  +
€4 =108 [MeV/im3] <
£c. 25x108 [MeV/im?]
0 > d I I Cdark” | I
0 1000 2000 3000 4000 5000 6000

gc[MeV/fm3)]

Figura 6.7: Curvas de variacién de la masa de las EQ conteniendo MO en funcién la densidad
central de MO.

para los mismos tres valores diferentes de densidad de energia central de la figura
6.7.

Elegidas las EQ y las respectivas densidades centrales para la MO, decidimos
también calcular la frecuencia de oscilacion para el modo f para algunas de
las configuraciones estelares de las figuras 6.6 y 6.8. En la figura 6.9 vemos,
la frecuencia del modo f en funcién de la masa del objeto compacto. Como
puede observarse, para los casos analizados, la frecuencia del modo f toma valores
cercanos a los 2 kHz, en el rango ~ 1,9kHz < w; < 2,4kHz. Ademas, se observa que
para valores fijos de £, un aumento en el valor de o produce una disminucién en
el valor de la frecuencia del modo f para un valor dado de masa, M. Analizamos
el modo f, en particular, dado que se espera que al resultar perturbado un dado
objeto compacto, la mayor parte de la energia se canalice en este modo (ver, por
ejemplo, Ref. [58] y sus referencias).

Vamos a elegir las configuraciones particulares o = 0.6 £ = 899 y a = 0.8
=879,y a = 0.8 £ =919, para ver como se modifican las frecuencias del modo
f si variamos la densidad central de energia oscura. Ya en la figura 6.8 podemos
notar que no se observa una variacion relevante para las curvas cuando la densidad
pasa de €., , = 10°MeV/fm* a €., , = 2 x 10°MeV /fm?. Sin embargo, podemos
notar que los radios y las masas aumentan cuando la densidad de energia central
oscura disminuye a €. o = 10°MeV /fm3.

Luego en el grafico 6.10 podemos notar que si dejamos fijos tanto el parame-
tro de interaccion fuerte, @ como &, a una dada masa, la frecuencia del modo
f aumenta al aumentar el valor de la densidad central de MO. Independiente-

mente de la eleccion que hagamos de estos dos parametros, los resultados son
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Figura 6.8: Curvas de Masa-Radio para distintas configuraciones de EQ con nucleos de MO,
donde fijamos los parametros « y £, y variamos la densidad central de energia oscura, para los
mismos tres valores diferentes de densidad de energia central de la figura 6.7.
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Figura 6.9: Curvas de frecuencia versus masa para EQ con niicleo de materia oscura, con
€cyorr = 2 % 10°. Estas curvas se corresponden con algunas de las configuraciones estelares de
la figura 6.6.

cualitativamente similiares. Observamos que este efecto es mucho mas evidente
para objetos de muy baja masa (M< 0,5Mg) donde la diferencia entre suponer
€cpurr = 10°MeV /fm? y €., . = 2 x 10°MeV /fm? puede llegar al ~ 10 %. Por el
contrario, para una EN tipica de 1.4 M las diferencias son menos apreciables,
siendo menores al 2 %. Cerca del pico de masa maxima, nuevamente las diferencias

se hacen apreciables.
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Figura 6.10: Curvas de frecuencia versus masa para distintas configuraciones de EQ con niucleo

de MO, donde fijmos los parametros « y &, y variamos la densidad central de energia oscura.
Estas curvas se corresponden con algunas de las configuraciones estelares de la figura 6.8.
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Capitulo 7
Conclusiones y perspectivas

En esta tesis, estudiamos cual es la influencia de la MO en EQ, objetos com-
pactos hipotéticos que podrian ser una alternativa para explicar las observaciones
provenientes de pulsares masivos y ondas gravitacionales. Si la materia que con-
forma estos objetos autoligados, fuera més estable que el nicleo mas estable que
existe en la naturaleza, el *Fe, la existencia de EQ seria posible.

Para analizar la estabilidad de la materia de quarks, construimos la llamada
ventana de estabilidad. Para construirla, impusimos la condicién de una energia
por bariéon menor a la del *Fe y trabajamos con materia que cumpla con las
condiciones de equilibrio quimico y neutralidad de carga eléctrica. Teniendo en
cuenta estas ventanas de estabilidad, analizamos el efecto que produce considerar
la masa del quark extrano, s, en la EdE de la materia de quarks y las consecuen-
cias en las correspondientes familias de EQ obtenidas con dichas EdE. Nuestros
resultados muestran que en la materia de quarks sin correcciones debida a la
constante de acoplamiento fuerte, es decir con o = 0, considerar una masa del
quark s, ms # 0 en la EdE resulta en curvas masa-radio cuya masa maxima no
llega a las 2 M. Por ello, incluimos en la EdE de los quarks, la correccion debida
a la constante de acoplamiento fuerte, «, en el contexto del modelo de bolsa del
MIT. Esto nos permitié establecer valores para la constante de bolsa B como
funcion de a para obtener EdE de materia absolutamente estable. En el caso de
materia de quarks con dos sabores, u y d, la estabilidad no es posible, al menos
en considerando el modelo de bolsa del MIT.

Construimos diferentes familias de EQ resolviendo las ecuaciones de Tolman-
Oppenheimer-Volkoff (TOV). Los resultados muestran que las EQ sin MO y con
EdE con correcciones debida a la constante de acoplamiento fuerte satisfacen las
cotas observacionales actuales en el contexto de nuestro modelo, si 0.4 < a < 0.8.

Para la EAE de la MO, supusimos un gas de Fermi de particulas masivas in-
cluyendo, ademés, una correcciéon fenomenolégica que simula la interaccion entre

ellas. La masa de las particulas de materia oscura fue fijada a 100 GeV, y consi-
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deramos dos casos para la interaccion materia de quarks-materia oscura: el caso
sin interaccion, es decir y = 0, y el caso con interacciéon fuerte y = 1000, siendo
y el pardmetro que caracteriza dicha interacciéon. Debido a las escalas de masa y
energia de este tipo de materia, testeamos el codigo que calcula las configuracio-
nes de equilibrio hidrostéatico construyendo estrellas de MO con y sin parametro
de interaccion entre los fermiones oscuros. Nuestros resultados indican configura-
ciones de 2-3 6rdenes de magnitud mayores en masa-radio para estrellas de MO
con fermiones oscuros que interactiian entre si, si las comparamos con aquellas

en las que las particulas de MO no interactian.

Luego, construimos diferentes familias de EQ considerando la posibilidad de
que pudieran contener niicleos de MO en su interior. Para este tipo de estrellas tu-
vimos en cuenta el formalismo de dos fluidos, de manera que la materia de quarks
y oscura solo estuvieran acopladas por efecto de la gravedad. Luego de haber cons-
truido las EQ sin la presencia de MO, elegimos configuraciones representativas de
dichas estrellas que satisfagan todas las restricciones observacionales actuales e
incorporamos el nuclo de MO. Los resultados indican que EQ con ntcleo de MO
son consistentes con las observaciones de pilsares masivos, las observaciones de
NICER y los eventos de ondas gravitacionales GW170817 y GW190425.

Por otro lado, variamos la densidad de energia central de los ntcleos de MO
en las EQ y estudiamos como se modifica, en consecuencia, la masa de estas
estrellas. Obtuvimos que un aumento de la densidad de energia de MO produce

una masa menor en la estrella de masa méaxima.

Asimismo, calculamos las frecuencias de oscilacién de este tipo de objetos
en el contexto de la aproximacion de Cowling, en la que las perturbaciones a
la métrica se consideran despreciables. Nos enfocamos en el estudio del modo
fundamental, f, dado que se espera que éste sea el modo mas facilmente detectable
con futuras generaciones de detectores de ondas gravitacionales. Elegidas las EQ
y las respectivas densidades centrales para la MO, calculamos la frecuencia de
oscilacion del el modo f para algunas de las configuraciones estelares obtenidas.
Los resultados muestran que, para los casos analizados, la frecuencia del modo
f toma valores cercanos a los 2 kHz, en el rango 1,9kHz < w < 2,4kHz. Seria
interesante explorar la posibilidad de que alguna frecuencia asociada con el modo
g pueda ser detectable cuando las EQ) contienen un pequeno nucleo de MO.

Pretendemos, en una proxima etapa, analizar el efecto de la MO en EN y/o
hibridas. En particular, seria interesante investigar los cambios que podrian pro-
ducirse en la emision de ondas gravitacionales de las EN con MO a través del
estudio de caracteristicas distintivas en las frecuencias de los modos de oscilacion
no radiales de estos objetos compactos, pero considerando el formalismo en el

marco de la teoria de la Relatividad Genaral linealizada.
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Miiltiples observaciones astrofisicas y cosmologicas independientes apuntan
a la existencia de materia oscura eléctricamente neutra y casi desacoplada, que
interactia gravitacionalmente con la materia ordinaria. Descubrir qué es exacta-
mente la materia oscura y qué papel desempena en la astrofisica y la cosmologia
es fundamental para comprender la historia y el destino del Universo. Quizas a

través del estudio detallado de objetos compactos, obtengamos una respuesta.
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