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Resumen

A partir de la medicién de los pilsares de alta masa, Muy.x = 2 Mg, y de la astronomia
multimensajera con ondas gravitacionales, aparecieron nuevos desafios al desarrollar la ecua-
cién de estado (EAE) que describe la materia densa. De esta forma, surgieron posibilidades
de incluir nuevas interacciones entre las particulas que la componen, nuevas particulas como
hiperones o incluso la aparicion de materia de quarks desconfinada con o sin una fase super-
conductora de color. En este sentido, en esta tesis analizamos la posibilidad de que algunas
estrellas de neutrones (ENs) contengan no solo nucleones, sino también hiperones en el nticleo
externo, y que ademds estén formadas por un nicleo interno de quarks. Nos concentramos
en estudiar una posible transicién de fase abrupta entre las fases de hadrones y de quarks
del niicleo de las estrellas hibridas (EHs), y su influencia en la estabilidad de los objetos.
En particular, si dichas transiciones de fase son lentas, surgen ramas extendidas de objetos
estables hibridos denominados SSHSs, slow-stable hybrid stars que no satisfacen la condicién
oM /de. > 0.

En esta tesis, proponemos un modelo de evolucién térmica de la EN, a partir de instan-
taneas isoentrépicas, usando, para modelar la materia en la fase de quarks, el Método de
Campo Correlacionador (FCM) y el Modelo de campo medio relativista no-lineal para la fase
hadrénica.

Para los primeros estadios, donde la entropia por barién es positiva, se trabajé por primera
vez con interacciones vectoriales y una fase superconductora de color dentro del FCM: la
fase Color Flavor Locked (CFL). En esta etapa se deben tener en cuenta los efectos de
la temperatura en la estrella, la cual puede llegar hasta unos 90 MeV, y la presencia de
neutrinos atrapados en su interior. Para el estadio final de EH fria, se analizdé ademas de la
fase superconductora de color CFL, la fase superconductora de color 25C+s.

En este marco tedrico, obtuvimos que la componente mas masiva del evento GW190425
podria tratarse de una SSHS.

Por otro lado, estudiamos ENs aisladas rotantes, considerando los objetos ya construidos
(con temperatura finita y nula). Cabe destacar que, en esta tesis, se estudian por primera vez
las SSHSs en rotacion, obteniendo resultados muy interesantes: una configuracién con cierta
masa bariénica dada, al ser acelerada, exhibe un aumento en su densidad de energia central,
efecto inverso al que se espera de las ENs canonicas.

Finalmente, consideramos el proceso de acrecién sobre un objeto compacto dentro de
un sistema binario, donde su compaifera es una estrella tradicional, y analizamos el proceso
de aceleracién inducida por esta acrecion (spin-up). De nuestro andlisis surgen cantidades
potencialmente observables que podrian utilizarse, en el futuro, para distinguir entre EN y
SSHS de igual masa, permitiendo, de esta manera poner a prueba la hipétesis de las SSHS.

En el contexto de nuevas mediciones de astronomia multimensajera, esperamos que estos
resultados contribuyan a profundizar el conocimiento de la materia densa que compone a las
ENs.

xi
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Capitulo 1

Introduccion

En las estrellas de neutrones, ENs, la materia esta sujeta a condiciones extremas: altisimas
densidades, altas temperaturas en la etapa de formaciéon y campos magnéticos muy intensos.
Por eso son consideradas laboratorios naturales para el estudio de fisica nuclear y de particulas
(Baym et al., 2018), condiciones imposibles de reproducir en laboratorios terrestres con el
desarrollo tecnolégico actual.

Esta Tesis de Doctorado pretende abordar uno de los principales interrogantes respecto a
las ENs: el estado de la materia en su interior. Estudiaremos desde un punto de vista tedrico su
estructura, estabilidad, composicién y evolucién térmica simplificada. Ademads, analizaremos
los efectos de la rotacién rigida en la estructura estelar.

1.1. Historia: desde la predicciéon a la actualidad

En la década de 1920 a 1930, el descubrimiento de los neutrones y las ENs, se vio solapado
por postulaciones, experimentos y observaciones de varios cientificos.

En 1920 Lord Ernest Rutherford, un cientifico neozelandés que habia sido estudiante
de Joseph Thomson, propuso la existencia de una particula eléctricamente neutra con masa
aproximadamente igual a la del protén (Rutherford, 1920). Postulaba que debia existir alguna
particula en el nicleo atémico que evitase que los protones, cargados positivamente, sufrieran
una repulsién entre ellos que desintegrase al mismo.

Por otro lado, a principios de la década del ‘30 del siglo pasado, Lev Landau, un fisico
y matematico soviético, aseguraba la existencia de objetos compactos més densos que las
enanas blancas en su trabajo On the theory of stars. Mas ain, afirmaba que en el interior
de estos objetos, los nicleos atéomicos deberian estar lo suficientemente juntos como para
permanecer en contacto.

En el ano 1932, el fisico inglés James Chadwick (discipulo de Rutherford) descubri6 el
neutrén (Chadwick, 1932). Poco después, el astronomo aleman Walter Baade junto con el
astronomo y fisico suizo Fritz Zwicky, al investigar un proceso de Supernova propusieron la
existencia tedrica de las ENs, caracterizandolas con tal nombre. Baade y Zwicky afirmaban
que el remanente de un evento de supernova, seria un objeto de radio pequeno donde los
neutrones se encuentran muy cercanos (Baade & Zwicky, 1934). Sin embargo, nadie sabia
muy bien qué buscar para comprobar su existencia.

En la segunda mitad de la década de 1930, el fisico matematico estadounidense Richard
Tolman analizé métricas esféricamente simétricas (Tolman, 1939). Simultdneamente, Robert
Oppenheimer junto con el fisico ruso-canadiense George Volkoff (Oppenheimer & Volkoff,
1939) fueron los primeros en cuestionarse en profundidad la existencia de los objetos com-
pactos pensados por Baade y Zwicky. Ambos trabajos se basaron en calcular las ecuaciones



1. Introduccion

Figura 1.1. La astrofisica norirlandesa Jocelyn Bell de 22 afios, junto a los sefiales de pulsos
de radio encontrados. Imagen cortesia de Cavendish Laboratory.

de equilibrio hidrostatico relativista para un sistema con simetria esférica. Como resultado
se obtuvieron las conocidas ecuaciones de TOV, en honor a las siglas de sus autores.

FEl resultado mas importante de Oppenheimer y Volkoff fue estimar que la masa maxima
de una EN podria ser solo de 3/4M. Para esto modelaron numéricamente la EAE més simple
de la materia estelar, usando por un gas de neutrones relativista fuertemente degenerado no
interactuante (Haensel et al., 2007). Usando las soluciones analiticas de Tolman, argumenta-
ron que la inclusion de fuerzas repulsivas entre los neutrones no elevaria la masa maxima a
valores mucho més altos que 1 My. La tdltima afirmacion es notable, ya que la existencia de
fuerzas nucleares repulsivas a altas densidades no se conocia en ese momento, y su afirmacién
sigue siendo correcta hoy.

Durante anos se buscaron evidencias de la existencia de ENs a partir de observaciones de
rayos-X sin encontrar ninguna confirmacién, considerandolas de esta forma, sélo un objeto
tedrico.

Afos después, Anthony Hewish, un radioastrénomo britanico, disené en Cambridge un
radio-telescopio para investigar quésares'. En 1967, su estudiante de doctorado, Jocelyn Bell
(ver fig. 1.1) observé una fuente variable con periodo extremadamente constante, con una
precisiéon, para esa época, digna de un reloj atémico, con un periodo de 1.337 segundos
(Glendenning, 2012).

La sefial exhibia caracteristicas distintas tanto de una fuente centelleante como de inter-
ferencia antropogénica. Réapidamente se identific6 como una senal regular que emanaba de
forma consistente de una regién especifica del cielo. No se conocian fuentes naturales capaces
de generar tal sefial. Bell y Hewish iniciaron el proceso de descartar diversas fuentes de inter-
ferencia humana, entre las que se incluian otros observatorios radioastrémicos, reflexiones de
radar en la Luna, senales de televisién, satélites en Orbita e incluso posibles efectos originados
por la proximidad de un gran edificio de metal corrugado cercano al telescopio. Ninguna de
estas fuentes pudo explicar la naturaleza inusual de la senal.

1Un quasar se define como, bien una galaxia recién nacida o bien aquella fuente de energia que se presenta
en el agujero negro del centro de dichas galaxias recién nacidas, caracterizados por ser una fuente astronémica
de energia electromagnética, que incluye radiofrecuencias y luz visible.
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1.1. Historia: desde la prediccion a la actualidad

Dada su velocidad, aparentemente demasiado rapida para ser atribuida a una estrella,
Bell y Hewish denominaron en broma a la nueva fuente como LGM-1 por las siglas en
inglés de pequeno hombre verde, sugiriendo la posibilidad de una sefial enviada por vida
extraterrestre. Sin embargo, esta hipotesis fue descartada cuando Bell identificé otra senal
similar, con un periodo de 1.2 segundos, proveniente de una ubicacién completamente distinta
en el firmamento. La probabilidad de que dos grupos alienigenas independientes intentaran
comunicarse simultaneamente desde lugares completamente diferentes hizo que la explicacién
extraterrestre perdiera credibilidad (Haensel et al., 2007).

Treinta y cuatro anos después de que Baade y Zwicky sugirieran la existencia de una EN,
Bell y Hewish publicaron su descubrimiento al que interpretaron como un objeto compacto
pequeno que pulsaba en radio, denominado “pulsar” (Hewish et al., 1968). La combinacién
de un campo magnético fuerte, no alineado con el eje de rotaciéon estelar, y una rotacién
veloz, origina un haz de radiacién que se proyecta conforme la estrella rota. Desde la Tierra,
percibimos este fenémeno como una secuencia de pulsos, andlogos a la emision de luz de un
faro.

Otros astrénomos se entusiasmaron con el hallazgo y se unieron a una carrera para descu-
brir més pulsares y entender qué eran estas extranas fuentes. Para finales de 1968, se habian
detectado docenas de pilsares. El astrofisico austriaco Thomas Gold fue el primero en sugerir
que los pilsares son en realidad ENs magnetizadas que rotan rapidamente (Gold, 1968).

Haremos un salto en la historia desde la década de 1970 hasta la actualidad, donde
modelos tedricos que podrian ser contrastados con las observaciones de los cientos de ptlsares
encontrados hasta ese momento. Mas atin, las detecciones de piilsares realizadas en los 1ltimos
quince anos y el comienzo de la astronomia multimensajera, han traido consigo una nueva
era en el estudio de las ENs.

Por un lado, la deteccion de los pulsares PSR J1614-2230 (Demorest et al., 2010) en 2010
y PSR J0348+0432 (Antoniadis et al., 2013) en 2013, han confirmado, con gran precision,
que una EN puede alcanzar una masa M ~ 2 M. La masa excepcionalmente alta medida en
estos objetos no se habia registrado previamente, lo que condujo a la necesidad de reformular
los modelos existentes. Desde entonces, se han realizado numerosas mediciones y deteccio-
nes relacionadas con las ENs. Es particular, en estos trabajos se establece para el pulsar
J1614-2230 que M = 1.97 + 0.04 Mg, valor que fue corregido recientemente por el proyecto
NANOGrav a M = 1.908 £ 0.016 My (Arzoumanian & et al., 2018) y que para J0348+0432
que M = 2.01 £0.04 M. Anos después, en 2020, se detecté un nuevo pulsar de gran masa
J0740+6620 (Cromartie & et al., 2020) M = 2.14’:%})% My, corregido luego por una medicién
realizada por Green Bank Telescope y el telescopio Canadian Hydrogen Intensity Mapping

Experiment M = 2.08*%0T M, (Fonseca et al., 2021).

Por otro lado, la colaboracién LIGO-Virgo ha confirmado numerosas detecciones de ondas
gravitacionales, correspondientes a la fusién entre agujeros negros, la fusién de ENs y a
sistemas binarios compuestos por una EN y un agujero negro (ver fig. 1.2).

Hasta la fecha, se han detectado ondas gravitacionales por dos eventos de fusién de ENs
binarias, GW170817 (Abbott et al., 2018) y GW190425 (Cromartie & et al., 2020). En par-
ticular, el evento GW170817 ha podido ser asociado a una contraparte electromagnética, los
eventos GRB170817A y AT2017gfo (Abbott et al., 2019). Esta deteccién multimensajera ha
impuesto un nuevo conjunto de restricciones para las masas, radios y su deformabilidad tidal
de marea adimensional (Abbott et al., 2018); acotando los radios para una EN con una masa
de 1.4 My a R4 < 13.76 km y la deformabilidad de marea adimensional A en el rango de
70-580 (Tews et al., 2018).

Por dltimo, la puesta en marcha del detector NICER también ha proporcionado obser-
vaciones particularmente relevantes en los iltimos afios. En 2019, dos grupos independientes

3
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Figura 1.2. Detecciones de ondas gravitatorias de LIGO-Virgo. Se presenta la masa de
cada objeto, junto con las masas detectadas de agujeros negros y estrellas de neutrones
a través de radiacion electromagnética. Imagen traducida de (LIGO/VIrgo/Northwestern
Univ./Frank Elavsky, 2018).

de la colaboracion NICER. determinaron la masa y radio de un pulsar aislado por primera
vez, PSR J00304-0451, con valores de 1.34*015 My y 12.71*118 km (Riley & et al., 2019) y
1.44i%'.11‘1 My y 13.02t11'.20‘é km (Miller & et al., 2019). Pocos meses después, se usé informa-
cién recopilada con NICER en colaboracién con XMM-Newton para determinar el radio de
PSR J07404-6620. Dos grupos de investigadores independientes dentro de la colaboracion,
midieron el radio con valores similares de 13.7*3¢ km (Miller et al., 2021) y 12.397(3) km,
con una masa de 2.14*%19 My (Riley et al., 2021).

Estas restricciones, masas y radios observados de distintas ENs, han planteado un desafio
significativo en la tarea de modelar la composicién y estructura de estos objetos compactos.
En caso de suponer una tnica EdE para las ENs, cualquier modelo de materia propuesto
como candidato para describir ENs estables debe ser capaz de reproducir necesariamente

estos valores.

1.2. Evolucién estelar y estrellas de neutrones

Los objetos compactos; enanas blancas, ENs y agujeros negros; son objetos en los cuales los
efectos de la relatividad general se vuelven importantes. Estos, pueden resultar del estadio
final de la evolucién de una estrella aislada, como se muestra de manera cualitativa en la
fig. 1.3); o el remanente de sistemas binarios, cuya evoluciéon de presenta de manera més
compleja.

Estos objetos se caracterizan por ser particularmente densos y no presentar reacciones
nucleares en su nucleo, por lo que no estan soportadas por la presién térmica contra la
atraccién de la gravedad como lo hacen las estrellas convencionales.
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Figura 1.3. Evolucién de las estrellas aisladas dependiendo de su masa inicial, desde su
formacién hasta su muerte. Imagen traducida de la original de (NASA Chandra, 2019).

M; [Ms] Remanente
M; <10 Mg Enana blanca
10 Mgy s M; <12 Mg Estrella de neutrones
12 My < M; <25 My Estrella de neutrones o agujero negro
M; = 25 Mg Agujero negro

Tabla 1.1. Valores aproximados de los remanentes de la evolucion estelar de una estrella
aislada segiin su masa inicial, M;.

El remanente de este proceso de evolucién depende de las caracteristicas iniciales de la
estrella, principalmente de su masa inicial, M;, como se muestra en la tabla 1.1, pero ademas
hay otros factores como la metalicidad inicial y velocidad de rotacién, entre otros.

Estrellas cuyas masas iniciales son menores a 10 Mg, terminaran como enanas blancas
(para més detalles, leer Cérsico et al. (2019) y referencias alli mencionadas). Aquellas con
10 Mg < M; < 12 Mg, formardan ENs; mientras que para estrellas de masas iniciales entre
este valor y hasta 25 Mg, el remanente podria ser tanto una EN como un agujero negro,
dependiendo de la metalicidad y velocidad inicial de rotaciéon (Athem Alsabti, 2015).

Las propiedades del remanente estan determinadas por la masa del niicleo de helio cuando
la estrella muere. Consideramos valores estimativos de la masa inicial de estos objetos, para
profundizar en el remanente compacto. A medida que la masa del nicleo de helio aumenta,
también lo hace su energia de enlace y entropia. Debido a su mayor entropia, un nicleo
de helio més grande también tiene, en promedio, una mayor masa del ntcleo de hierro y
un gradiente de densidad mas superficial alrededor de ese ntcleo (Woosley et al., 2002). En
consecuencia, tales estrellas son mas dificiles de explotar (Fryer, 1999). Incluso en explosiones
“exitosas”, donde se genera un fuerte choque hacia afuera, la masa puede caer de nuevo sobre
un remanente de EN, convirtiéndolo, en segundos a decenas de horas, en un agujero negro. Asi,
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distinguimos agujeros negros que se producen de manera pronta o “directamente” de aquellos
hechos por caida retardada. Fryer (1999) ha estimado que la masa del nicleo de helio donde
se produce la formaciéon de un agujero negro por caida retardada es de aproximadamente
8 Mg (una estrella de secuencia principal de 25 M) y que la formacién directa de agujeros
negros ocurre para niucleos de helio de mas de 15 My (una estrella de secuencia principal de
40 My, sin pérdida de masa) (Heger et al., 2003).

Como los procesos de formacién de objetos compactos atin estan en discusién, también lo
estdn estos valores de masas y metalicidades. Por ejemplo, trabajos como Camenzind (2007)
consideran que de la explosién de Supernova tipo II de estrellas de masas = 25 M, los objetos
remanentes seran completamente inestables, es decir, formaran un agujero negro.

De ahora en adelante, nos enfocaremos en las ENs, objeto de estudio de esta Tesis doc-
toral. En definitiva, una EN es el remanente de un evento Supernova de tipo II, nombrado
anteriormente, o bien, el remanente de la fusién de dos ENs (evento llamado “kilonova”)
(Ruiter et al., 2019).

Estos objetos compactos son los mas densos del universo, con masas de hasta ~ 1.4 Mg
y radios de ~ 13 km (Lattimer & Prakash, 2004). Mas aun, su densidad no es su tnica
caracteristica extrema, siendo su temperatura superficial de 106 K y perfodos de rotacién del
milisegundo (Glendenning, 2012). Por otro lado, se han discutido tres posibles origenes para
los campos magnéticos (CM) en estos objetos: la hipdtesis del campo fésil, también llamada
‘conservacién del flujo’ (los CM de la EN son simples remanentes del campo de su progenitor
en la secuencia principal), la hipétesis de campos generados por un proceso de dinamo en
alguna etapa de la evolucion de la estrella progenitora y finalmente el efecto termo-magnético
en la corteza de la ENs (Para més detalle de estas hipdtesis, ver el trabajo de Spruit et al.
(2008)).

Otra caracteristica importante, es que si bien el nombre de estos objetos compactos indica
que estan compuestos de neutrones, es un nombre puramente historico, como se explicé en
la seccién Historia: desde la prediccién a la actualidad. La composicién en los nicleos
de estos objetos es uno de los grandes interrogantes que esta tesis pretende discutir.

1.2.1. De la observaciéon a la teoria

La astronomia observacional de ENs abarca todas las bandas del espectro electromagné-
tico en nuestra galaxia y en galaxias satélites cercanas como la Nube de Magallanes (Haensel
et al., 2007). Méas ann, se extiende hacia el Grupo Local de galaxias e incluso mas alld, desde
estallidos de rayos X en la galaxia M31 (Haberl & Pietsch, 2005) hasta un sistema binario de
rayos-X eclipsante en la galaxia M101 fuera del Grupo Local (Liu et al., 2006).

La evolucién y las manifestaciones observacionales de las ENs estan reguladas por tres
factores principales: Rotacion, acrecion y CM. A modo de entender los modelos teéricos plan-
teados en esta tesis, presentamos las principales manifestaciones observacionales de las ENs.
Ademés, mencionaremos algunos trabajos tedricos sobre la interpretacién de dichas mani-
festaciones, sabiendo que la misma estrella puede mostrarse de diferentes maneras (Haensel
et al., 2007; Potekhin et al., 2014), como se muestra resumidamente en la tabla 1.2. Como
puede verse los efectos a menudo se superponen. Por ejemplo, el CM y la rotacion afectan
el régimen de acrecién en una EN y, por lo tanto, su emisién de rayos-X. Por otro lado, una
acrecion intensa puede acelerar la rotacién de la estrella y afectar su CM. En resumen, hay
escenarios muy diferentes en la evolucién de las ENs (Haensel et al., 2007).

En particular, las ENs aisladas, emiten en el espectro rayos-X blandos, hasta incluso una
componente débil en las bandas éptica o ultravioleta. Un subconjunto interesante son las ENs
aisladas ubicadas en el centro de remanentes de supernovas, las cuales, en lugar de exhibir el
espectro térmico tradicional, presentan un doble espectro térmico con la presencia adicional
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1.2. Evoluciéon estelar y estrellas de neutrones

Objeto Manifestacién

ENs Emisién en radio, infrarrojo, 6ptico, ultravioleta, rayos-X, rayos-y;
particulas de altas energias; neutrinos; ondas gravitacionales
Ptlsares Emisién en radio, rayos-X clasicos, rayos-X andémalos (AXP),

rayos-y, milisegundos, motorizados por rotacién (RPP, por las si-
glas en inglés de rotation powered pulsar)

Magnetares ~ AXP y los repetidores de rayos-y suaves (SGR)

ENs aisladas Pulsares, objetos centrales compactos en remanentes de superno-
vas, objetos tenues, objetos antiguos que acumulan medio interes-
telar, magnetars

ENs binarias Binarias de rayos-X de gran o baja masa (LMXBs y HMXBs),
transitorios de rayos-X suaves (SXTs) y duros, estalladores de
rayos-X, pulsares de rayos-X (clésicos), fuentes de oscilaciones cua-
siperiédicas (QPOs).

Tabla 1.2. Resumen esquemaético de las distintas manifestaciones observacionales de las
ENs (Haensel et al., 2007). Es importante de mencionar que un mismo objeto puede perte-
necer a mas de una categoria.

de un foco caliente. Se postula que esta componente térmica adicional proviene de material
del remanente que cae sobre una regién especifica de la superficie de la EN. En especial, la
estrella aislada RX J1856.5-3754, fue la primera en ser observada en la region del espectro
visible capturada en 1997 por el telescopio espacial Hubble (ver fig. 1.4).

Isolated Neutron Star RX J185635-3754
Hubble Space Telescope « WFPC2

[ NN N
PRC97-32 « ST Scl OPO + September 24, 1997
F. Walter (State University of New York at Stony Brook) and NASA

Figura 1.4. Imagen de la EN aislada RX J1856.5-3754 en el rango éptico (primera en el
rango visible) tomada por el telescopio espacial Hubble en 1997. Figura tomada de (Walter
& Matthews, 1997).
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Dentro del subgrupo de ENs binarias, se encuentran las ENs acretantes, es decir, aquellas
que deben su emisién al material acretado de su companera. Esto puede dar lugar a binarias de
rayos-X de baja masa (LMXB, por sus siglas en inglés), cuando la companera es una estrella
de secuencia principal de baja masa, o bien binarias de rayos-X de gran masa (HMXB, por
sus siglas en inglés) cuando la estrella compafiera es una estrella de gran masa tipo O o B
(Harding, 2013; Potekhin et al., 2014).

En definitiva, las ENs se manifiestan de diversas maneras. Una caracteristica determinante
de su posible comportamiento (y cuél serd su emisién) pareceria ser la intensidad y evolucién
de su CM (Harding, 2013). En el caso de pilsares rotantes, magnetares y estrellas aisladas,
el CM se estima a partir de la variacién del periodo, P, asumiendo que la disminucién en la
velocidad de rotacién se debe a la radiacion dipolar. En este escenario, el CM dipolar en la
superficie resulta, en este caso, (Kaspi & Kramer, 2016),

Bd _ (3IC3PP

1/2
N 19 5y1/2
d = 8ﬂ2R6) ~3.2x 107G (PP)'/?, (1.1)

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

Si bien hay otros mecanismos para la medicién del CM en otros objetos tales como ENs
acretantes o LMXB, exceden al foco de estudio de esta tesis.

A partir de numerosas mediciones del periodo, P, y su variacién temporal, P, se pueden
desplegar las observaciones sobre el plano P — P. En la fig. 1.5 se puede observar una de estas
representaciones, realizada en el trabajo de (Potekhin et al., 2014). Este diagrama nos invita
a analizar alguna de sus caracteristicas generales.
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Figura 1.5. Diagrama P — P para prlsares. 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. Las lineas punteadas muestran las edades en anos y la intensidad
de los CM. Figura traducida de la original en (Potekhin et al., 2014).

Primero, partir de la estimacién de la intensidad del CM superficial, Bgyp, ec. 1.1, se
puede construir el plano P — Bgyp, representado con lineas punteadas en la fig. 1.5. De esta
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Figura 1.6. Representacién esquemaética de la estructura interior de una EH. Imagen edi-
tada extraida de un video tomado de NASA Nicer (2017) (NASA Nicer, 2017)

forma es claro que las magnetares (estrellas rojas en la figura) se diferencian del resto de las
poblaciones, debido a sus CMs superficiales de al menos 10 — 10'° G.

Otra particularidad que se ve en la fig. 1.5 es una clasificacion de las ENs por edades,
marcadas a partir de lineas punteadas de edad constante 7.. Dicha clasificacién considera
el enfriamiento, el decaimiento del CM y la disminucién de la velocidad de rotacién. Asi,
dependiendo del proceso de formacién, las ENs podrian comenzar su vida como una magnetar
o como un radio-pulsar (Kaspi & 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 rotacién son lo suficientemente pequenos como para que el efecto pulsar de
las ENs desaparezca. Esa region en la fig. 1.5, ubicada en el extremo inferior derecho, es lo
que se conoce como cementerio de los pulsares, regiéon en la que perderiamos la capacidad
de detectarlos (Lorimer & Kramer, 2005). Eventualmente, esta regién serd el destino de
las magnetares y los radio-pilsares aislados. Sin embargo, si la ENs se encuentra en un
sistema binario acretando masa de una estrella compaiera, 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 pilsares de
milisegundo (Kaspi & Kramer, 2016); esta poblacién, la de la esquina inferior izquierda en
la fig. 1.5, son ENs muy viejas, con CMs superficiales muy pequenos, Bgup ~ 10% G, pero con
enormes velocidad de rotacién, P ~ 3 ms.

1.3. Estructura tedrica y modelado en capas

Para calcular la estructura de una EN, se necesita la dependencia de la presiéon con
respecto a la densidad, conocida como ecuacién de estado (EdE), en un extenso rango de
densidades. Esta tesis estd principalmente dedicada a la teoria de la EJE de la materia de
ENs y sus consecuencias en la estructura de estas estrellas.

Tradicionalmente, para describir la estructura de una EN se la subdivide en: atmoésfera
o superficie y cuatro regiones internas principales: la corteza externa, la corteza interna, el
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1. Introduccion

nucleo externo y el nicleo interno, como se muestra en la fig. 1.6.

A medida que se analiza la estrella desde su superficie hacia el centro, los métodos para
calcular la EAE cambian. Para las capas superficiales se utilizan teorias de estructura atémica
y de plasma. Las capas més profundas de la corteza de la EN requieren una combinacién de
teoria nuclear y fisica de plasma, todo ello en regimenes de densidad y temperatura extremos.
Finalmente, el niicleo de la estrella de neutrones requiere una teoria de muchos cuerpos de
sistemas densos y fuertemente interactuantes, junto con la fisica de las interacciones fuertes
de las particulas elementales, como veremos a lo largo de esta seccion.

La superficie y corteza exterior, cuya extensién podria ser de unos 2 km, estarian com-
puestas por nicleos atémicos en forma de red cristalina, sumergidas en un gas de electrones.

A medida que nos acercamos al nicleo, la densidad aumenta y los electrones se vuelven
relativistas. En la corteza interna aumenta la proporcion de neutrones libres que comienzan
a formar un fluido. Los nicleos desaparecen en la interfaz corteza-nicleo, es decir los nicleos
atémicos se disuelven, dejando electrones libres, neutrones, protones u otros hadrones.

La densidad correspondiente a la densidad tipica de un nicleo atémico o de saturacién
nuclear es de pg ~ 2.5 x 101 g cm™3. El término de materia densa describe la materia que
se encuentra por encima de este valor, en la cual el ntcleo atémico se disuelve dejando un
fluido relativista (Shapiro & Teukolsky, 2008). En particular, en el nicleo de las ENs donde
la materia puede superar varias veces a pg, la materia densa toma un rol importante.

En el ntcleo interno de la estrella, el estado de la materia es desconocido. Se han propuesto
varias hipétesis respecto a la composicion del nicleo y la EdE, prediciendo la aparicién de
nuevos fermiones y/o condensados de bosones. Algunas de estas hipdtesis son (Haensel et al.,
2007):

1. Hiperonizacién de la materia: aparicion de hadrones con extraneza (Tolos & Fabbietti,
2020; Logoteta, 2021).

2. Condensacion de piones: la apariciéon de un condensado de bosones de excitaciones tipo
pién (Vijayan et al., 2023; Dohi et al., 2022).

3. Condensacién de kaones: la condensacion de Bose-Einstein de excitaciones tipo kadn
(Ma et al., 2022; Tolos & Fabbietti, 2020).

4. Una transicion de fase a la materia de quarks compuesta por quarks livianos u, d y
s desconfinados, y una pequefia mezcla de electrones. Incluso podria darse una fase
superconductora de color en la materia de quarks (Alford, 2001; Brandes & Weise,
2024; Curin et al., 2021).

Los modelos (2) - (4) se llaman a menudo modelos exéticos de materia densa, como
veremos en la siguiente subseccién.

En este trabajo, modelaremos a las ENs como estrellas hibridas (EHs): estrellas cuyo nu-
cleo interior estd formado por materia de quarks rodeado por capas externas (nticleo externo,
corteza y superficie) de materia hadrénica. Como se estudia en el modelo (4), consideramos la
posibilidad de una transicién de fases en el niicleo interior entre materia hadrénica y quarks
desconfinados (Lattimer & Prakash (2004); Orsaria et al. (2019); Weber (2005), y sus refe-
rencias). En este contexto, es importante dar un breve resumen en relacién a las particulas
que utilizaremos para caracterizar la estrella. En fisica de particulas, los quarks son fermiones
elementales masivos que interactiian fuertemente, y, que son constituyentes fundamentales de
los hadrones.

La estructura de la materia a escala nuclear depende de la interaccion fuerte, por lo cual
es necesario recurrir a la Cromodindmica Cudntica (QCD, por sus siglas en inglés), teoria que
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Quark Masa [MeV] Error [MeV] Spin Carga eléctrica [e]
u 2.16 +0.49/-0.26  1/2 2/3
d 4.67 +0.49/-0.17  1/2 1/3
s 93.4 +8.6/-34  1/2 1/3

Tabla 1.3. Masa desnuda + error, spin y carga eléctrica de los quarks més livianos (PDG,
2024).

describe este tipo de interacciones entre particulas. La QCD estudia las interacciones entre
quarks (fermiones de spin 1/2) y gluones (bosones mediadores de spin 1). Los gluones son
las particulas mensajeras de la fuerza nuclear fuerte, encargada de que los quarks se agrupen
para formar hadrones y mesones.

Descriptos bajo el Modelo Estandar, los quarks se discriminan segin su sabor o flavor
en inglés: up, down, strange, charm, top y bottom (u, d, s, c, t, b), ordenados segiin su masa
creciente; o segin su color: rojo (red), verde (green) y azul (blue) (r,g,b).

Particularmente, en el escenario astrofisico de ENs, los quarks involucrados son los mas
livianos: u, d y s (para mayor detalle, ver tabla 1.3). Si bien ultimamente se ha considerado
la posibilidad de que el quark ¢ aparezca en el interior de ENs (por ejemplo, ver el articulo
de Jiménez & Fraga (2020)), en este trabajo no lo tendremos en cuenta.

Existen dos categorias principales de hadrones: los mesones, formados por un par quark-
antiquark que poseen propiedades de bosones, y los bariones, compuestos por tres quarks y
caracterizados como fermiones.

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
z- 1197.4 1/2 -1 -1 dds
x0 1192.6 1/2 0 0 uds
=t 1189.4 1/2 +1 1 uus
B~ 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
A9 1232 3/2 0 -1/2 udd
AY 1232 3/2 +1 1/2 uud
AT* 1232 3/2 +2 3/2 uuu

Tabla 1.4. Masa, spin, carga eléctrica y quarks constituyentes de los bariones considerados
en esta tesis: el octeto baridnico y las resonancias-A. Valores tomados de (Tanabashi et al.,
2018).

Los bariones mas livianos, aquellos formados solo por los quarks mas livianos, son los
nucleones: neutrones y protones. Sin embargo, otros hadrones, en orden creciente de masa,
como los hiperones o las resonancias A, también podrian estar presentes en la EN. Los neutro-
nes, protones e hiperones conforman el octeto barionico, el cual es el conjunto de los bariones
conformados por los quarks u y d y s, con spin 1/2 (ver fig. 1.7). Dentro de este conjunto se
pueden separar el neutrén 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, razoén por la cual también son llamados los "bariones extrafios'. Las resonancias A, con-
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=0
b

Figura 1.7. Representacién del octeto bariénico: bariones formados por quarks u, d y s de
spin 1/2. Las particulas se disponen en el eje vertical de acuerdo con su grado de extraneza,
S (nimero de quarks s constituyentes), y en el eje diagonal segin su carga eléctrica Q.
Ademas, el eje vertical sirve como indicador de la masa de las particulas, organizadas de
las més livianas a las mas masivas, de arriba hacia abajo. Imagen tomada de (Wikimedia
Commons, 2015a)
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Figura 1.8. Decuplete bariénico, descripto de igual manera que en fig. 1.7. Imagen tomada
de Wikimedia Commons (2015b).

formadas solo por quarks u y d, son los cuatro bariones mas livianos del decuplete barionico,
compuesto por los bariones conformados por los quarks u y d con spin 3/2 (ver fig. 1.8). En
particular, las resonancias A* y A? se clasifican como los estados excitados de mayor masa
del neutrén y protén, respectivamente, dado que estan conformados por los mismos quarks
constituyentes. Para mas informacioén sobre los bariones, se encuentra disponible la tabla 1.4
con las caracteristicas principales de estos.

El tnico tipo de particula que nos queda por describir son los leptones. A estas particulas
las consideraremos en todo el rango de densidades estudiadas de las EHs, ya que estan
presentes en las relaciones de equilibrio-S dentro de estas estrellas.

La QCD postula que las particulas estables serdan aquellas caracterizadas por su “color
blanco” o neutras de color. En el contexto de las interacciones fuertes, el color de un quark
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1.3. Estructura teérica y modelado en capas

Leptéon Masa [MeV] Spin Carga eléctrica [e]

e 0.511 1/2 -1
1 105.6 1/2 1
Ve 0 1/2 0

Tabla 1.5. Masa, spin, carga eléctrica de los leptones utilizados en este trabajo. La masa
de los neutrinos electrénicos, v,, fue considerada nula, de acuerdo al Modelo Estandar de
particulas. Valores tomados de Tanabashi et al. (2018).

puede tomar uno de tres valores o cargas de color, los tres quarks que conforman los bariones
deben tener tres colores distintos; mientras que para el caso de los mesones, conformados por
dos quarks, se exige que los quarks presenten un color y su correspondiente anti-color pre-
sente la carga de color de su 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 (confinamiento),
a menos que se den condiciones extremas de temperatura o densidad (Forshaw, 1997). Ade-
mas de esta propiedad de confinamiento, la QCD tiene la propiedad de libertad asintética,
la cual implica que, en el rango de alto momento transferido, los quarks se comportan como
particulas casi libres. Por el contrario, en el régimen de bajos momentos trasferidos o confi-
namiento (2 1 GeV), la QCD es altamente no lineal y los quarks no pueden ser separados
indefinidamente, ya que la energia de interaccién entre ellos aumenta con la distancia.

En el estudio de muchas propiedades hadrénicas, tales como sus masas, constantes de
acoplamiento, etc, el rango de interés es justamente el de bajos momentos. Por lo tanto,
si bien se conoce la teoria fundamental que describe toda la dindmica del sistema, para
procesos fisicos de bajas energias resulta muy dificil obtener informacién util partiendo en
forma directa de ella. Por esta razén, se han desarrollado diversos métodos aproximados para
estudiar dichos procesos. Entre ellos esta la “QCD en red” o Lattice QCD, que intenta resolver
numéricamente las ecuaciones de movimiento en un espacio-tiempo discreto. Sin embargo, de
todos modos se presentan serios problemas, como la inclusién de un potencial quimico finito.
Por ello, atin con este método es necesario hacer aproximaciones. Otra opcién es el uso de
modelos efectivos: se busca un lagrangiano simplificado que contenga (algunas) caracteristicas
principales de la QCD a bajas energias, como por ejemplo sus simetrias (ver Orsaria et al.
(2019) y referencias en el articulo).

En la fig. 1.9 se muestra esqueméaticamente el diagrama de fases descripto por la QCD.
Cada region representa el régimen al que estd sometida la materia. 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 diagrama 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 potenciales quimicos suficientemente pequenos, a pesar de
las complicaciones para operar con las expresiones tedricas, se pueden realizar experimentos
en laboratorios, como los colisionadores de iones pesados. Los colisionadores de iones pesados
en el Laboratorio Nacional de Brookhaven (Colisionador de Iones Pesados Relativista [RHIC])
y en el CERN (Organizacién Europea para la Investigacién Nuclear, Gran Colisionador de
Hadrones [LHC]) investigan el diagrama de fase de QCD a altas temperaturas y pequenos
potenciales quimicos (Schmitt, 2010). Estos experimentos y numerosos estudios tedricos su-
gieren que en este régimen, la materia sufriria una transicién de fase a la materia de quarks
denominada crossover (Orsaria et al., 2019). Las futuras instalaciones de iones pesados en
el GSI en Darmstadt (Instalacién para Investigacién de Antiprotones e Iones [FAIR]) y en
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Figura 1.9. Representacion esquematica del diagrama de fases de la QCD.

el Instituto Conjunto para la Investigacién Nuclear en Dubna (Instalacién Colisionadora de
Iones Basada en Nucleones [NICA]) explorarén el diagrama de fase de QCD a temperaturas
moderadas (Schaffner-Bielich, 2020). Ademas, la materia de QCD caliente y densa también
puede estudiarse investigando el universo temprano, que pasa por el diagrama de fase de QCD
a lo largo del eje de temperatura a un potencial quimico cero, alcanzando una temperatura
critica de T, ~ 155 MeV en un tiempo de aproximadamente de 107> s después del Big Bang
(Guenther, 2020; Schaffner-Bielich, 2020).

En cambio, la regién de altas densidades y temperaturas bajas (donde se encontrarian
las ENs) atin resulta una zona incierta del diagrama de fases, debido a la imposibilidad de
explorar estos regimenes en laboratorios y por las dificultades operacionales propias de la
QCD. Bajo este régimen, podria ocurrir una transiciéon de fase y, justamente, la posibilidad
de analizar el comportamiento de la materia se encuentra en el estudio del interior de las ENs.
De esta manera, explorar la EAE de las ENs nos permite explorar las interacciones fuertes
en condiciones extremas imposible de realizar, al menos hasta el momento, por laboratorios
terrestres.

Para potenciales quimicos aiin mayores y temperaturas bajas, el diagrama de fases de la
QCD predice una fase superconductora de color (Alford et al., 2008; Alford & Rajagopal,
2002). En términos tedricos, una fase superconductora de color es un estado en el que los
quarks cercanos a la superficie de Fermi, donde los fermiones se encuentran en los niveles mas
bajos de energia disponibles, se correlacionarian en pares de Cooper (Bardeen et al., 1957). Los
quarks cercanos a la superficie de Fermi son practicamente libres, con interacciones débiles
entre ellos (Alford et al., 2008). Estas condiciones garantizarian la superconductividad de
color para densidades lo suficientemente grandes como habria en el nicleo interno de las
EHs.

A diferencia de un superconductor eléctrico, la materia superconductora de color se pre-
senta en muchas variedades, cada una de las cuales es una fase separada de la materia. En
términos fenomenolédgicos, una fase superconductora de color, rompe algunas de las simetrias
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Two Color-Flavor SC Color-Flavor Locked
(2SC+s) (CFL)
‘ ‘

rojo/verde rojo/verde

000

Figura 1.10. Se muestra como se aparean los quarks segtin la fase de SC considerada.
Los circulos rosas representan los quarks de los tres colores, los celestes los quarks azules
y los violetas los rojos y verdes. Para densidades intermedias, la fase predominante es la
25C o 2SC+s que se grafica en el panel izquierdo. Los quarks azules nunca forman pares en
esta fase. Para la fase CFL, panel derecho, todos los quarks u, d y s forman pares entre si,
independientemente de su color.
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de la teoria subyacente.

En este trabajo, nos enfocaremos en describir dos fases superconductoras de color: 25C+s
(donde 2SC corresponde al acrénimo para Two Flavor Color) y Color Flavor Locked (CFL)
(Alford & Rajagopal, 2002). La primera ocurriria a densidades intermedias, donde los tinicos
quarks que forman pares son los u y d, mientras que el quark s no lo hace, pues su masa es un
orden de magnitud mayor. Otra posibilidad se da a densidades intermedias, conocida como
2SC+s, donde los quarks strange son tratados como un gas de fermiones masivos y libres
(Alford & Rajagopal, 2002; Alford et al., 1999; Ranea-Sandoval et al., 2017; Curin et al.,
2021). Los quarks azules nunca forman pares en esta fase, combindndose solamente los verdes
y rojos. A densidades aiin mayores, la masa del quark s se hace despreciable, dando lugar a la
otra fase superconductora de color estudiada: CFL (ver fig. 1.10). Los quarks que forman pares
o di-quarks, poseen el mismo momento comin de Fermi, formando un gap superconductor,
A, que reduce la energia total del sistema. Por supuesto, la fuerza y forma de la interaccién
de los quarks determinan el valor de A, y también su dependencia con el potencial quimico.
Careciendo de un calculo preciso para A, que podria ser tan alto como aproximadamente
100 MeV, lo mantendremos como un parametro libre en el caso del tratamiento de la materia
a temperatura cero, como plantea Lugones & Horvath (2003). Para el caso de la materia
a temperatura finita, usaremos la forma funcional A(T), como plantea Paulucci & Horvath
(2008).

En resumen, segiin los diferentes modelos, la materia densa puede contener nucleones,
hiperones, condensados de piones o kaones, quarks desconfiados o la mezcla de estos com-
ponentes. En el siguiente capitulo, analizaremos algunas de estas posibilidades. Finalmente,
comparamos los modelos teéricos de ENs con observaciones y formulamos restricciones ac-
tuales sobre la EAE que resultan de esta comparacion.
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1. Introduccion

1.4. Proto-EN: Evolucién térmica simplificada via instanta-
neas isoentropicas

Una proto-EN constituye el remanente compacto luego de la secuencia evolutiva de una
estrella de masa intermedia, inmediatamente después de una explosién supernova (Woosley
et al., 2002). Este estado proto-EN resulta ser transitorio y dura unos pocos segundos, donde
la difusiéon de neutrinos y el enfriamiento juegan un papel muy importante. Para estudiar las
proto-EN, utilizaremos estados isoentrépicos a lo largo del tiempo ¢, desde el primer instante
de su formacioén, es decir, luego del evento de Supernova tipo II.

Al concluir la fase final de la vida de la gigante roja, su nucleo colapsa durante 0.5 a
1 segundo, resultando en un rebote que origina la onda de choque desencadenante de la
supernova. Milisegundos después, y de manera simultanea con la explosién de la estrella, el
nucleo, rico en leptones, alcanza el equilibrio hidrostatico, dando lugar a la formacién de la
proto-EN. Durante decenas de segundos este objeto evoluciona, a través de su enfriamiento
y desleptonizacién, 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 explosién. De hecho, del total de la energia
liberada durante el proceso de formacién de la EN, Ej, ~ 1033 erg, solo una muy pequena
parte estd asociada a la supernova, Ej, ~ 10°! erg (Lattimer & Prakash, 2004; Potekhin,
2010).

Una vez que alcanza el equilibrio hidrostatico, la proto-EN puede ser descripta en forma
aproximada por estadios isoentropicos caracteristicos que mostramos en la fig: 1.11, traducida
del original de (Prakash et al., 2001). Si bien dedicaremos esta seccién a describirlos en
profundidad, podemos resumirlos en las siguientes etapas: (1) Inmediatamente después del
paso de una onda de choque a través del manto exterior de la proto-EN, la estrella contiene
un nucleo sin impactar, de baja entropia, con una masa de aproximadamente 0.7 Mg en el
cual los neutrinos estan atrapados. El ntcleo estd rodeado por un manto de baja densidad,
alta entropia (5 < s < 10) que estd acumulando materia del niicleo de hierro exterior que cae
a través de la onda de choque y también perdiendo energia rapidamente debido a capturas
de electrones y emisiéon de neutrinos térmicos. El manto se extiende hasta la onda de choque
en un radio de aproximadamente 200 km antes de una eventual explosién. (2) Después de
unos pocos segundos, la acrecion se vuelve despreciable y la onda de choque se desprende
del envoltorio estelar. Este proceso serd dominado por la difusién de neutrinos, v, lo cual
primero resulta en la disminucién en la poblacion lepténica y seguidamente en enfriamiento
repentino. (3) El objeto contintia contrayéndose alcanzando asi su maximo de temperatura.
Los neutrinos ya no estdn presentes, por lo cual la proto-EN empieza a producir muones y a
enfriarse. Durante decenas de segundos este objeto evoluciona, a través de su enfriamiento y
desleptonizacion, hasta alcanzar el estado de EN fria.

La EN recién formada, etapa donde no hay acrecién (etapa (2) de a fig: 1.11) comienza
con una entropia por barién s ~ 1 (en unidades de la constante de Boltzmann) y con una
poblaciéon de neutrinos atrapados, ¥, # 0. La abundancia de neutrinos estd determinada por
abundancia total de leptones, que se conserva localmente dentro de la estrella, Y; ~ 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. Ademas, los
neutrinos inhiben la presencia de muones. Por lo tanto, esta primer etapa queda caracterizada
por:

Ne +n ng,+n
s, Y, ="~ 04, ¥, =L =0. (1.2)
ng npg
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Figura 1.11. Representacién esquemaética de la formacién evolucién térmica de una proto-
EN, donde r corresponde al radio, s la entropia por barién (en unidades de la constante de
Boltzmann), abundancia lepténica ¥; y abundancia de neutrinos Y,,. En particular, describi-
remos el estadio (2) en adelante. Diagrama traducido y adaptado de (Prakash et al., 2001).

Durante los primeros ~ 15 segundos, la difusion de neutrinos desleptoniza la materia
estelar y calienta la estrella, alcanzando asi su maximo de temperatura. El material estelar
tendra una entropia por barién de s =~ 2. El camino libre medio de los neutrinos comienza a
aumentar, volviéndose mucho més grande que el radio de la estrella y la materia se vuelve
transparente a los neutrinos, que logran escapar de la estrella. En estos momentos, la EN
comienza a producir muones, reduciendo el nimero de electrones. Asi, esta segunda etapa
queda descripta por:

ny, My,

~2,Y, = =0,Y%Y, = =0. 1.3
S e = . . (1.3)

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 (etapa (4) de la fig: 1.11). Esta
etapa puede ser caracterizada segin

Ny, ny

= ,Y = = ’Y = £ = . 1.4
s=0,7, s 0,7, . 0 (1.4)

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

Objetivos y metodologia

En resumen, el estudio de las ENs procura esclarecer muchos interrogantes respecto a
materia densa y exdtica en su interior, que en la actualidad no podemos determinar en
laboratorios o experimentos terrestres.

La investigacién de la estructura de las ENs relaciona fuertemente la astronomia, fisica
nuclear y fisica de particulas. En esta Tesis de Doctorado, se estudia el comportamiento de la
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materia sometida a presiones y/o densidades extremadamente altas (varias veces la densidad
de saturacién nuclear pg), usando una combinacién de modelos efectivos de fisica nuclear y
fisica de particulas a temperatura cero y a temperatura finita.

Para esto, describimos las ENs aisladas como EHs y consideramos la posibilidad de una
transicion de fase hadrén-quark en su interior. De esta forma, buscamos analizar la EAE de la
materia, restrigiéndola a datos observacionales, a partir de modelos semi-analiticos y cédigos
numéricos, que representan la fisica de esos objetos.

Este trabajo estd ordenado de la siguiente forma: en el Capitulo 2, explicaremos carac-
teristicas microscopicas y macroscopicas de la fisica de las ENs, a modo de mostrar la parte
técnica del modelo.

El siguiente capitulo, Capitulo 3, estd dedicado a los resultados de este trabajo. Comenza-
remos con el estudio de proto-EN, en la seccién 3.1, correspondiente a los primeros minutos
de la existencia de las ENs, cuya temperatura es tan elevada que no podemos utilizar la
aproximacion a temperatura nula. Con este abordaje, analizaremos los procesos evolutivos
estelares por enfriamiento y desleptonizacién, a partir de estudio de estadios isoentropicos.
En la siguiente seccién 3.2, planteamos el caso de ENs aisladas ya formadas y frias. Al sim-
plificar el escenario con la aproximacion de T = 0, es posible hacer una buena evualuacién
de la influencia de las interacciones vectoriales y superconductividad de color en el nicleo
de estos objetos. Este trabajo corresponde a la primer mitad del doctorado, cuyos resultados
fueron publicados en Curin et al. (2021). Finalmente, en la seccién 3.3 estudiaremos el efecto
de la rotacién en las proto-ENs y ENs aisladas. Ademads, consideraremos la aceleracién de
esta rotacién en el caso de pares binarios de estrellas acretantes.

Para los tres abordajes distintos, usaremos modelos tedricos especificos ya testeados para
cada fase de la materia. Para la materia hadrénica, utilizamos el modelo Relativista de
Campo Medio (Miiller & Serot, 1996; Typel & Wolter, 1999); y para la fase de quarks un
modelo efectivo de la QCD, el Método de Campo Correlacionador (Simonov & Trusov, 2007a;
Nefediev et al., 2009; Mariani et al., 2017), los cuales serdn descriptos con mas detalle en el
capitulo 2. Luego de la construccién de la EdE, integraremos las ecuaciones relativistas de
equilibrio hidrostéatico (ecuaciones de TOV) a modo de calcular la estructura de las ENs.
Este proceso permite construir familias de EHs estables. Ademads, a partir de las soluciones
de equilibrio para objetos compactos en rotacién, calcularemos propiedades macroscopicas de
nuestros modelos estelares como la masa gravitacional, la masa bariénica, los radios ecuatorial
y polar, el momento de inercia, etc. y compararemos con datos observacionales actuales de
ENs.

Esto nos dara la posibilidad de testear nuestros resultados teéricos con los datos de ob-
servaciones astronémicas para los objetos rotantes y estdticos.

Finalmente, en el Capitulo 4 , se muestran las conclusiones finales para los diferentes
abordajes tedricos presentados, y se discuten posibles trabajos futuros.
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Capitulo 2

Astrofisica en los nitcleos de las
(proto-) estrellas de neutrones

En este capitulo discutiremos la microfisica y la macrofisica de las ENs asi como el marco
tedrico en el cual se inserta esta tesis. Como se mencioné en la Introduccion, la densidad
dentro de una estrella compacta puede ser varias veces la densidad de saturacién nuclear,
lo que convierte a estos objetos en excelentes laboratorios astrofisicos para analizar la ma-
teria barionica ultra-densa. Una descripciéon adecuada de las propiedades microscopicas de
las ENs es el ingrediente clave para modelar con precision estos objetos. Todas las caracte-
risticas observables (macroscépicas) de estos objetos, como masa, radio, momento de inercia,
temperatura, estan fuertemente correlacionadas con su composicion y EdE.

Este capitulo esta dividido en dos grandes secciones: una encargada de estudiar la micro-
fisica del sistema, seccion 2.1, y la otra de la macrofisica, seccién 2.2.

Finalmente, es importante aclarar que a lo largo de esta tesis utilizamos el sistema de
unidades naturales, es decir: kg =c=h=1.

2.1. Microfisica

Como su nombre lo indica, la microfisica trabaja con las particulas que componen la
materia de las ENs y sus interacciones. Usaremos modelos que describan las particulas que
las componen, como quarks, hadrones y leptones. Como ya adelantamos en la Introduccion,
modelaremos a las ENs como EHs, considerando una fase de quarks y otra de hadrones.

Construiremos una EdE para la materia de la estrella, es decir, la dependencia de la
presién, P, respecto a la densidad de energia, € : P = P(e) (o viceversa). Estas cantida-
des se deducen a partir de elementos de termodindmica y mecanica estadistica, por lo cual
presentaremos un pequeno resumen y definiciones al respecto.

Los potenciales termodindmicos, funciones que representan la energia definidas por las
variables que describen un sistema, son aquellos que poseen la propiedad de alcanzar valores
minimos en los estados de equilibrio del sistema. A través de las derivadas parciales de estos
potenciales, es factible obtener diversas cantidades termodindmicas relevantes, incluyendo a
la EAE (Balian et al., 2006).

La mecénica estadistica es la encargada de relacionar la dindmica de las particulas (nivel
microscépico) y la termodinamica, que se centra en las propiedades observables de los sistemas
a gran escala. Nos basaremos en ella para describir la materia de la cual estin compuestos
nuestros objetos de estudio: las ENs.

Dado que no tenemos cantidades fijas de particulas ni energias determinadas, debemos
utilizar el ensamble gran canoénico, y describiremos el comportamiento de las poblaciones de
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particulas mediante el gran potencial (GP), Q. En este ensamble, las variables del GP son la
temperatura, T, los potenciales quimicos de todas las especies de particulas consideradas, y;,
y el volumen, V. En esta tesis, trabajaremos con las cantidades normalizadas por unidad de
volumen, es decir: Q = Q/V; que se puede expresar como:

QT ) =Q/V=-P=-3" P, (2.1)

con P presién total del sistema y P; la presion de una especie de particula calculada como
la de un gas de Fermi:

T
Pi= =% [ dp (L) + (- ()] (22)
donde y; = 2Jp + 1 es el factor de degeneracién segtn la especie y
—Ei(p) ¥ pi
fe(p) =1+exp (—’; K ) , (2.3)

donde fi(p) representa particulas y f_(p) las antiparticulas y E;(p) = \/p? + ml2
De la ec. 2.2, es posible encontrar otras cantidades tales como la densidad numérica de la
particula de especie i, n; , y la densidad de entropia, s;.

f~(p)-1 filp)-1

0Q 1
R e I AOEEACRA 24)
y
I S P2 [(Fo(p) = D(Ep) + 1) (fo(p) = D(Ei(p) — )
s"‘S/V‘_a_T‘?*PV/ dp?[ () ¥ AD) }

(2.5)
A partir de la relacién de Euler (Callen, 1985), se obtiene facilmente la densidad de energia
del sistema, €, como
e=E/V==P+sT+) nip;. (2.6)
i

Para el caso de las ENs, nos interesa evaluar las condiciones necesarias para que ocurra
una transicién de fase en el ntcleo de estos objetos, en la interfase donde los hadrones se
rompen en sus componentes fundamentales: los quarks. Dicha transiciéon es predicha por la
QCD en entornos de alta temperatura o densidad, por lo cual, prestaremos especial atencién
al comportamiento de la interfaz hadron-quark y su velocidad de conversion.

Para construir la transicién de fase dentro de la EN, definiremos primero la energia libre
de Gibbs, G, pues para que exista una transicién de fase, es necesario que ésta coincida ambos
lados de la interfaz:

G(P,T,N;)=U+PV-TS=> Nip;. (2.7)
i

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 estdn dados, por condiciones de equilibrio (Shapiro & Teukolsky, 2008), tales como
el equilibrio-g, la conservacién del ntimero bariénico y la neutralidad de carga eléctrica local.

El equilibrio-B es el nombre que se da equilibrio quimico dado por las reacciones entre
particulas debido a la interaccién débil. Este describe al equilibrio quimico entre los procesos
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de produccién y decaimiento de particulas 8 (electrones y positrones). Estos procesos estén
relacionados con la conversién de protones en neutrones y viceversa. En el equilibrio-g, la
tasa de produccién de electrones (o positrones) a través de estos procesos es igual a la tasa
de captura y aniquilacién de electrones (o positrones), y su correspondiente neutrino (o anti-
neutrino) electrénico. En otras palabras, las tasas de reacciones que involucran particulas-A
son tales que no hay cambios netos en las concentraciones de electrones y positrones (junto
con respectivos neutrinos/anti-neutrino) en el nicleo estelar.

Para el caso candnico en el contexto de ENs, donde los bariones involucrados son los
protones y neutrones, esta reaccion resulta en el decaimiento 87; un tipo de desintegracion
radiactiva en la cual un neutrén se transforma en un protén, emitiendo un electrén llamado
electrén-B, representado como e~ y un anti-neutrino electrénico v,, dada por la reaccion

n—p+e +v,.

Este proceso puede ocurrir en niicleos inestables, como el de las enanas blancas (Schaffner-
Bielich, 2020). Esta reaccién ocurre cuando el electrén tiene suficiente energia cinética para
compensar la diferencia de masa de neutrones y protones, que es m,—m, = (939.57-938.28) MeV
= 1.29 MeV, emitiendo un electréon. Por otro lado, la reaccién inversa, en el decaimiento 5~
inverso (B%) o captura electrénica, se presenta como

p+te —n+ve.

El decaimiento B~ inverso o captura electrénica, es un proceso que ocurre muy eficien-
temente al momento de la formacion del objeto compacto, produce la desleptonizacién y
neutronizacion de este objeto y que, méas alld de motivos histéricos, justifica el nombre estre-
lla de neutrones. En términos de los quarks constituyentes u y d, el proceso 8~ resulta

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

Ademas, dicho proceso impone relaciones entre los potenciales quimicos de las particulas
involucradas. Para el caso de la materia hadrénica los potenciales quimicos se relacionaran
como:

HMB = qBHe~ + Un, (2.8)

con Up, Ue- v Un potenciales quimicos del barién, electrén y neutrén respectivamente, y gp
la carga eléctrica baridnica.

En el caso de la materia de quarks, particulas constituyentes de los hadrones, consideramos
los potenciales quimicos y;, donde el subindice i representa a los quarks u, d, s y a los leptones
e~ y v, (Prakash et al., 1997):

S . - (2.9)
MHu = 3,UB 3/Je 3/JV> .
1 1 1
Hd = pis = SHB + Sl = S hy. (2.10)

Las otras condiciones que se imponen para estos objetos fueron ya mencionadas: la con-
servacién del niimero bariénico y la neutralidad de carga eléctrica local en toda la estrella.
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La condicién de conservacion de niimero baridénico se expresa mediante la relacion

> apini =ns, (2.11)
i

donde g ; carga eléctrica bariénica de la particula i, de manera que 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 relacién

Z qp,ini + Z qem =0, (2.12)
i l

con ¢, carga de los leptones presentes. Asi, la primera suma también es sobre todas las
especies de bariones o quarks presentes y la segunda suma es sobre los leptones.

En este trabajo, incluimos los leptones mas livianos y abundantes: el electrén, e~, el muoén,
i, y el neutrino electrénico, v, (ver tabla 1.5 para més detalles). En este caso, realizamos
el tratamiento termodinamico a través del modelo de gas de Fermi tradicional, considerando
fermiones sin interaccién. El GP para una especie especifica de lepton [ y de masa m; sera
el planteado anteriormente en la ec. 2.2, con y = 2 como factor de degeneraciéon para el caso
léptomico.

Finalmente, la presién lepténica total, Py, serd la suma de las presiones de todas las
especies de leptones consideradas,

PL=) P (2.13)
1

Utilizando las restricciones dadas por equilibrio-8, neutralidad de carga eléctrica y conser-
vacién del ntimero bariénico para nuestras poblaciones de particulas, la ecuaciéon que describe
la energia libre de Gibbs, ec. 2.7, podria reescribirse como:

G(P,T’Ni):/«lBNB'i',UveNL’ (214)

donde Ny = N, + N,, es el namero de leptones electrénicos, considerando en la materia la
presencia de neutrinos y ausencia de muones.
Ademas, definimos a la energia de Gibbs por unidad de mol como:

8= HB+ My YL, (2.15)

donde Y; = N; /Np es la abundancia lepténica.

En el escenario astrofisico de ENs, la QCD plantea la posibilidad de que exista una tran-
sicién de fase en el nicleo de la estrella. Mayormente, se cree que esta transicién es a primer
orden. En el caso de una transiciéon de fase de primer orden, la primer derivada de la ener-
gia libre de Gibbs se vuelve discontinua. Consecuentemente, las cantidades termodindmicas
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 manera,
las propiedades asociadas a las segundas derivadas del potencial, como el calor especifico,
divergen en la transicién de fase. En este escenario, ambas fases estén en equilibrio quimico,
térmico y mecanico Glendenning (2012):

g1=g82,T1 =12, P1 = Py;

donde los subindices se refieren a las dos interfases consideradas: fase 1 y fase 2.

22



2.1. Microfisica
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Figura 2.1. Bosquejo del interior de una estrella hibrida y representacion esquemaética de
la energia libre de Gibbs por barién en el caso de una transicién de fase abrupta. Figura
traducida de (Lugones & Grunfeld, 2021).

Como se adelanté en la seccion Objetivos y metodologia de la Introduccion, trabajare-
mos con proto-ENs y luego con ENs ya formadas, en las cuales puede usarse la aproximacién
de temperatura nula. Para estrellas frias, el estudio de dicha transicién de fase se reduce a:

p1=p2, P1=Ps. (2.16)

Finalmente, para modelar el comportamiento de la interfaz hadrén-quark (tensién super-
ficial y velocidad de reacciones de conversion) nos basaremos en estudios teéricos previamente
realizados.

La tensién superficial entre ambas fases, ha sido intensamente estudiada y comparada con
diferentes modelos teéricos (ver por ejemplo Lugones & Grunfeld (2021); Maruyama et al.
(2007); Voskresensky et al. (2003)). Sin embargo, su valor atin se encuentra en discusién, de
manera tal que no podemos definir el escenario favorecido en la posible ocurrencia de una
transicion de fase hadrén-quark.

Existen estudios tedricos que indican que si la tension superficial tiene un valor mayor al
critico con un valor estimado en oo ~ 70 MeV/fm™2, se verfa favorecida una transicién de
fase de tipo abrupta que separa ambos tipos de materia. Dicha transicién puede modelarse con
el formalismo de Maxwell, en la cual las cargas eléctrica y bariénica se conservan localmente
pero ocurre una discontinuidad en la densidad de energia. (Mariani & Lugones, 2024; Lugones
& Grunfeld, 2021; Voskresensky et al., 2003; Endo, 2011; Wu & Shen, 2019). Este caso se
muestra esquematicamente en la fig. 2.1.

En el caso contrario, donde oo < 70 MeV/ fm~2, se esperaria una transicién de fase de
Gibbs (suave), en la cual la densidad de energia y la presiéon aumentan de manera monétona a
medida que la densidad se incrementa entre la fase de hadrones y la fase de quarks puras (ver
fig. 2.2). Ademés, la neutralidad de carga eléctrica se conserva globalmente, de manera que
en esta fase los hadrones y quarks tienen un fondo de leptones compartido.(ver, por ejemplo,
Refs. Mariani & Lugones (2024); Lugones & Grunfeld (2021); Maslov et al. (2019); Weber
et al. (2019), y respectivas referencias).
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Figura 2.2. Bosquejo del interior de una estrella hibrida y representacion esquemaética de
la energia libre de Gibbs por barién en el caso de una transiciéon de fase suave, creando asi
una fase mixta. Figura traducida de (Lugones & Grunfeld, 2021).

Ambos formalismos han sido repetidamente estudiados en la literatura astrofisica, como
puede verse por ejemplo en Bhattacharyya et al. (2010); Constantinou et al. (2023); Yasutake
et al. (2011) y referencias alli mencionadas.

En esta tesis, asumimos que el escenario en el cual ocurre una transicién de fase abrupta
(construccion de Maxwell astrofisica) en el interior de las ENs (Alford et al., 2015; Vos-
kresensky et al., 2003; Ranea-Sandoval et al., 2016). Para construir la EdE hibrida bajo el
formalismo de Maxwell, primero se debe calcular la presién de transicién P = Py, como se
muestra en la fig. 2.1. Por otro lado, se desarrollan independientesmente una de otra las EdE
hadrénica y de quarks. La parte hadrénica de la EdE estara presente en densidades de energia
menores a la que ocurre la transicién de fase. Luego habra un salto en densidad de energia
donde ocurre la transicién de fase y finalmente se pega la EdE de quarks para densidades
mayores, obteniendo asi una EdE hibrida.

2.1.1. Criterios de estabilidad dindmica

La estabilidad de una estrella en equilibrio hidrostatico puede ser determinada a través
del andlisis 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 particular de EHs, a modo de determinar su establidad se debe analizar los
elementos de fluido en el vecindario de la interfase hadrén-quark. La transicion de fase hadron-
quark es un mecanismo complejo que involucra interacciones fuertes, efectos de superficie y de
curvatura. Por lo cual, un elemento de fluido oscilando alrededor de la presién de transicién
no necesariamente experimentara una transicién de fase, sino que dependerd de la velocidad
de conversion de la materia.

El concepto de conversién lenta y rdpida esta vinculado a la relacién entre dos escalas de
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Figura 2.3. La oscilacién radial mueve los elementos de volumen, entre la interfase hadrén-
quark. Si la transformacién de hadrones a quarks desconfinados (o viceversa) es répida, el
elemento traspasard la interfase ya convertido en otro estado. Si la transformacién es lo
suficientemente lenta, la interfase se correra y puede que no haya una transicién. Figura
traducida de Lugones & Grunfeld (2021).

tiempo muy diferentes: el tiempo de nucleacion, es decir, el tiempo caracteristico durante el
cual un elemento de fluido hadrénico (quark) se convierte en materia de quarks (hadrénica), y
el tiempo caracteristico de las oscilaciones de los elementos de fluido. En cuanto a este tltimo,
los elementos de fluido ubicados cerca de la interfaz de transicién oscilan hacia regiones de
mayor (menor) presién a medida que la oscilacién estira y comprime la materia en la estrella.
La conversién hadrén-quark es lenta (rapida) si el tiempo de nucleacién es mucho mayor
(menor) que el asociado con las oscilaciones en la interfaz que separa las dos fases, como
puede observarse en la fig. 2.3.

Las transiciones de fase lentas implican que los elementos de volumen en la interfase se
estiren 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 transicién de fase afectard 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,
justamente debido a la transicion 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).

Al no haber sido hallada la EJE correspondiente al interior de EHs, atin no existe una
respuesta concluyente respecto a la naturaleza, rapida o lenta, de la transiciéon de fase. Sin
embargo, resultados numéricos utilizando diferentes modelos fenomenolégicos muestran que
los tiempos de nucleacion 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 (Ilida & Sato, 1998; Bombaci & Logoteta, 2013; Lugones &
Grunfeld, 2011; Lugones & Grunfeld, 2021).

En este sentido, se estudian los modos de oscilacién radiales de las EHs. Considerando
al objeto con simetria esférica se puede ver que, si la frecuencia del modo fundamental es
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un numero real (wg > 0), entonces cualquier perturbacién radial en la estrella producird
desplazamientos oscilatorios en el fluido y la estrella resultara estable dindmicamente (Chan-
drasekhar, 1964). Tradicionalmente, esto concluye que una estrella fria con simetria esférica,
en equilibrio termodindmico e hidrostatico y con una EdE con una sola fase (conformadas
s6lo por hadrones o s6lo por quarks) es estable entonces

OM/de. > 0, (2.17)

donde M es la masa total de la estrella y €. su densidad de energia central (Shapiro &
Teukolsky, 2008). De manera que si dM/de. < 0, entonces la estrella resulta inestable.

Usando este criterio, se podria decir que dada una familia de estrellas construidas a partir
de una determinada EdE, la ultima estrella estable (inestable) de la familia, antes de que
comience una rama de estrellas inestables, serd la estrella de masa maxima (minima).

Sin embargo, investigaciones recientes han puesto en duda que esta herramienta (la
ec. 2.17) sea suficiente para determinar la estabilidad de las ENs, pues no serd necesaria-
mente valido si la estrella atin no se encuentra en equilibrio termodindmico (Gourgoulhon
et al., 1995) o si el sistema contiene multiples fases separadas por transiciones de fase abrup-
tas (Haensel et al., 1989; Pereira et al., 2018; Pereira & Lugones, 2019).

Maés atn, en el trabajo de Pereira et al. (2018) se describe que el criterio de estabilidad
tradicional sera valido para el caso de transiciones de fase rapidas, pero puede dejar de serlo
para transiciones lentas. Es posible que al considerar conversién lenta dentro de una EH,
la estrella contintia siendo estable contra las oscilaciones radiales (el modo radial es real),
indicando estabilidad, incluso para algunas configuraciones que cumplen dM/de. < 0. Por lo
tanto, es posible encontrar nuevas configuraciones estables.

Para determinar las configuraciones de equilibrio estable en el caso de transiciones lentas
es necesario calcular el modo de oscilaciéon fundamental para cada configuracion de equilibrio.
Dado que las estrellas inestables estan caracterizadas por frecuencias puramente imaginarias
(a)(z) < 0), para estudiar la estabilidad es suficiente concentrarse en el caso a)(z) = 0. Con este
fin, se puede fijar w = 0 en las ecuaciones de oscilacion radiales. Para el desplazamiento radial
del fluido, & = Ar/r, y para la correspondiente perturbacion lagrangiana de la presion, AP,
estas ecuaciones resultan (Pereira et al., 2018)

d
d_f =V(r)é+W(r)AP, (2.18)
AP
dd— = X(r)é +Y(r)AP. (2.19)
.
donde los coeficientes estas dados por
3 dp 1
- _ = _ - 2.2
V() r dr (P+e)’ (2.20)
Wiy = -1 (2.21)
- rIP’ ’
dP | dP\*> r
X(r)=—4—+| — — 8ne'(P +¢€)P 2.22
(r) dr+(dr) Pro 8me* (P +¢€)Pr, ( )
P 1 N
Y(I’)—Em—llﬂ(})-i'é)re , (223)

donde la funcién A(r) es la funcién de la métrica estatica y con simetria esférica, presentada
en la ec. 2.60, y I" es el indice adiabatico, dado por I' = (ng/P)(dP/dng).
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Para resolver estas ecuaciones es necesario imponer condiciones de pegado en la interfase.
La naturaleza de la transicion de fase puede ser expresada a través de dichas condiciones
de juntura con condiciones matematicamente 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,

(&)t =&l -6, =0, [AP]* = AP* —AP™ =0, (2.24)

donde * y ~ representan los valores de las funciones de un lado y otro de la interfase, producto
de la transiciéon abrupta. Para transiciones rapidas se tiene que

+

(-] = AP [i] , [AP]T =0, (2.25)
P

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

A partir de las ecuaciones 2.18 y 2.19 y de las condiciones 2.24 o 2.25, segiin 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,
Mr =M (wg = 0). Para determinar My, se deben resolver las ecuaciones 2.18-2.19 simulté-
neamente con las ecuaciones TOV, 2.64-2.65, para una dada densidad de energia central y

utilizar las condiciones iniciales para & y AP,

£(0) = constante, AP(0) =-3I'(0)P(0)&(0). (2.26)

Barriendo diversos valores de la densidad de energia central, se puede hallar alguna con-
figuracion que efectivamente verifique la condicién AP = 0 en la superficie de la estrella. Esta
configuracion serd terminal si y solo si la funcién £(r) correspondiente no posee nodos dentro
de la estrella. Si £(r) tiene algin nodo, significa que, para esa configuracion, la estabilidad
de algin modo excitado estd cambiando (estabilizandose o desestabilizandose).

Por todo lo enunciado, en este trabajo, consideraremos una transiciéon de fase hadrén-
quark abrupta de conversién tanto rapida como lenta, y analizaremos las consecuencias as-
trofisicas y las diferencias observacionales que podrian ayudar a comprender en detalle la
microfisica de esta transicién de fase.

2.1.2. El nicleo externo de la EN: materia hadrénica y modelo relativista
de campo medio

Asi como fue anticipado en la Introduccion, las ENs suelen ser descriptas como un modelo
de capas, que en este caso las modelaremos con EHs. De esta manera, construiremos distin-
tas EAE para las diferentes fases de la materia a partir de modelos tedricos. Estos pueden
clasificarse en dos grandes grupos: aquellos que describen la materia hasta densidades meno-
res que la densidad de saturacién nuclear y aquellos modelos que describen la materia para
densidades mayores que pg. Una vez obtenidas las EdE para las fases hadrénica y de quarks
desconfinados, estudiaremos la posible transicién hadrén-quarks.

En esta instancia, es importante definir la dureza en una EdE. Se dice que una EdE 1 es
mas dura que EdE 2 si, para una dada densidad de energia, posee un valor mayor para la
presion. Caso contrario, cuando la presién es menor para una dada densidad de energia, se
dice que la EdE 1 es mas blanda o suave que EdE 2 y, en este caso, la materia resulta mas
compresible.
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Para describir la materia hadrénica en el ntcleo externo de las EHs usamos el Modelo de
campo medio relativista no-lineal, conocido con RMF no lineal por sus siglas en inglés, Rela-
tivistic mean field. Este modelo plantea las interacciones entre bariones a través de mesones
mediadores. Ademas, dependiendo de la parametrizacion utilizada también puede tener en
cuenta las auto-interacciones de los mesones (Schmitt, 2010).

En particular para la parametrizacién SWA4L, las interacciones entre bariones se describen
mediante el intercambio de mesones escalares (o, 0*), vectoriales (w, ¢) e isovectoriales (p).
Ademés la constante de acoplamiento que se relaciona con el mesén p es dependiente de la
densidad (Typel & Wolter, 1999; Spinella, 2017; Malfatti et al., 2020).

Esta familia de modelos con acoplamientos dependientes de la densidad, ha ganado po-
pularidad dado que permiten tener en cuenta, entre otras cosas, los tltimos valores de la
pendiente de la energia de simetria consistentes con datos experimentales (Rather et al.,
2023; Marquez et al., 2022; Lattimer & Lim, 2013; Lattimer, 2019).

La presion, Pj, = Pgwal,, Se expresa como:

1w 2/p+1 /°° ptdp / 4dp _
Pg Ty = - " Np+npl|+— n +n
war,(T) BZB: o Jo E4(p) [ +ng] 372 Z Ex(p) ™ 2
1 _ _ _ ~ _
-3 [m2o? —mi,w* —mp°] - gbcrmN (gon(n)T)?
1._ _ —
= 10 (gon ()" +nR, (2.27)

donde las barras representan los valores medios de los mesones y la dependencia en la tem-
peratura dada por los nlimeros de ocupacién:

* * -1

0 (pT) = 1+exp(%)] , (2.28)
-1

ny(p,T) = 1+exp(w4 , (2.29)

con E, y u, la energia y potencial quimico de cada leptén respectivamente, donde como
incoégnitas tendremos los potenciales quimicos de cada particula.

Las cantidades g,p(ng) son las constantes de acoplamiento mesén-barién dependientes de
la densidad que tienen una forma funcional dada por

np

8pB(ng) = gpp(no) exp [_ap (_0 - 1) (2.30)

donde np es la densidad bariénica total. El dltimo término de la ec. 2.27 es el que garantiza
la consistencia termodinamica del modelo (Hofmann et al., 2001),

R =

Z (ang(n)n o4 5ng(")I np _08s8(n) s 0_) _ (2.31)

B 3BNB B e—
5 on on on B

La cantidad I3p es la tercera componente de la isospin, y ng = p%B /372 son las densidades
de nimero de particulas de cada barién B con momento de Fermi pp,.
Finalmente, la masa efectiva del bariéon usada en la ec. 2.27 se expresa como

My =mp—8s80 ~ 8o BO", (2.32)
mientras que el potencial quimico efectivo, ujy, estd dado por:

Wy = s — 8wp (M@ — gpp(n)plss — R. (2.33)
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En la tabla 2.1 presentamos los parametros de la paramatrizacién mencionada. Estos
valores fueron ajustados por propiedades de la materia nuclear en la densidad de saturacion
que se muestra en la tabla 2.2 (para mds detalles, ver Malfatti et al. (2020), y las referencias
incluidas en el mismo). Para construir la EAE hadrénica, se resuelve un sistema de ecuaciones
no-lineales descripto en el Apéndice B), y se construye la relaciéon P — €.

Cantidad Valor numérico
my (GeV) 0.5500
m, (GeV) 0.7826
my (GeV) 0.7753
mg+ (GeV) 0.9900
mg (GeV) 1.0195

goN 9.8100
8wN 10.3906
8pN 7.8184
go*N 1.0000
goN 1.0000
by 0.0041
Co -0.0038
ap 0.4703

Tabla 2.1. Parametros de la parametrizacién SW4L que conducen a las propiedades de la
materia nuclear simétrica a la densidad de saturacién, como se muestran en la tabla. 2.2.

Propiedades de saturacién Valor numérico
ny (fm=3) 0.15
Ey (MeV) -16.0
Ko (MeV) 250.0
my /my 0.7
Jo (MeV) 30.3
Ly (MeV) 46.5

Tabla 2.2. Energia por nucleén, Eq, compresibilidad nuclear Ky, masa efectiva del nucleén
m*, energia de simetria Jy y pendiente de la energia de simetria Ly de la materia nuclear a
la densidad de saturacién ng, obtenidos para la parametrizacion SW4L.

2.1.3. El nuicleo interno de la EN: materia de quarks y método del campo
correlacionador

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 ntcleo interno. En
este marco, trabajaremos con los tres quarks mas livianos del Modelo Estandar, los quarks
u, dy s (ver tabla 1.3 para més detalles). Profundizaremos tanto los conceptos enunciados
en la Introduccion como en el modelado tedrico la materia de quarks desconfinada.

Para describir al plasma de quarks y gluones, por muchos afios el modelo més usado ha
sido el modelo de bolsa del MIT (Chodos et al., 1974) y el Modelo de Nambu Jona-Lasinio
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(Nambu & Jona-Lasinio, 1961). Se han implementado ademéds algunas modificaciones a estos
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 & Vidana (2016); Malfatti et al.
(2017); Orsaria et al. (2019) y referencias alli mencionadas).

En esta tesis, utilizaremos un modelo efectivo de la QCD denominado Método de Cam-
po Correlacionador (FCM, por sus siglas en inglés) (Dosch, 1987; Dosch & Simonov, 1988;
Simonov, 1988), que se ha utilizado recientemente para describir la materia de quarks en el
interior de EHs (Plumari et al., 2013; Logoteta & Bombaci, 2013; Burgio & Zappala, 2016;
Mariani et al., 2019).

Continuando con lo que vimos en la Introduccion, recordemos que la QCD predice una
posible fase superconductora de color (SC), para potenciales quimicos lo suficientemente
grandes y temperaturas relativamente bajas. Por lo cual, incluiremos al FCM los efectos de
diferentes fases de SC e interacciones vectoriales (IV) (Curin et al., 2021).

El FCM es un modelo efectivo de la QCD, que supone que los quarks y gluones interactian
de manera no-perturbativa, cuyo desarrollo se hace a través de la denominada ‘aproximacién
de linea unica’ (SLA, por sus siglas en inglés single-line approximation), utilizando para ello
los campos correlacionadores de la fuerza fuerte y considerando su interaccién con los campos
de vacio (condensados de gluones y condensados de quarks), incluyendo asi la dindmica de
confinamiento de las particulas (Simonov & Trusov, 2007a,b).

Por otro lado, el FCM se basa en el calculo de las amplitudes de correlacién gaussiana que
gobiernan las fases confinadas y desconfinadas: las componentes eléctricas de color D (x),
Df (x), y las componentes magnéticas de color DH (x), D{I (x), donde x representa la distancia
quark-antiquark (Dosch, 1987; Kuz'menko et al., 2004). DE(x) y D (x) estdn directamente
relacionados con el confinamiento, y Df (x), D{{ (x) contienen contribuciones perturbativas
(Simonov & Trusov, 2007a,b).

El modelo de campo correlacionador esta caracterizado por dos cantidades: el condensado
de gluones, G9, generado por DE(0), Df (0), DH(0) y D{i (0), y el potencial quark-antiquark
qq, Vi, generado por Df(x), (Simonov & Trusov, 2007a). Estas cantidades no estdn bien
determinadas para el régimen de bajas temperaturas y altas densidades.

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

1/T o
Vi =/ dT(l—TT)/ dyxDE (\/X2+T2). (2.34)
0 0

A pesar de que los valores fenomenolégicos de Vi y Go estan restringidos por calculos
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 & Zappala,
2016). Trabajos recientes como Borsanyi et al. (2021) y Boyda et al. (2017) consideran simu-
laciones de LQCD a potenciales quimicos no nulos, no hay un acuerdo final en los métodos
estandares de las simulaciones debido al problema del signo de la QCD a potencial quimico
no nulo.

Se cree que la temperatura de formacién de las proto-EN no suele superar los 60 MeV
(Prakash et al., 2001; Mariani et al., 2017), por lo cual consideraremos un rango de tempera-
turas de 0 MeV < T <60 MeV. En este rango, obtenemos que la variacién de Vi es solamente
0.2 % y no tiene practicamente ningtin impacto (Mariani et al., 2019). Un estudio en detalle
de Vi en relacién a las simulaciones LQCD y las masas detectadas para las ENs ha sido
desarrollado en los trabajos previos (Bombaci & Logoteta, 2013; Plumari et al., 2013)

Utilizando las contribuciones de quarks y gluones en el GP termodinamico, la presién de
cada quark, Py, estd dada por (Mariani et al., 2017; Simonov & Trusov, 2007a,b; Nefediev
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et al., 2009) :
_T4 " ,uq_Vl/2 - ,uq+V1/2
Pg=—"3 [ y(—T )+¢v (—T )} (2.35)
donde
00 4
¢v(a) =/ du— ! , (2.36)
0

Vu2+V2exp(Vu2+v2—a)+1

con v =my/T, g el potencial quimico del quark, m, la masa de quark y T la temperatura;
la presién de gluones, Py, esta dada por

8T+ [ 1
P,= — dy y* ) 2.37
4 371.2 L XX exp ( 9V1) 1 ( )

X+ 37

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

qu,t: Z (Pq+P(§)+Pg+Pvuc’ (238)
q=u,d,s

donde, P es la contribucion de los anti-quarks y Py 4 es la presién de vacio dada por (Simonov
& Trusov, 2007a,b; Nefediev et al., 2009)

_(11-2/3N,) Gy

vac = 39 5 ° (239)

donde N, = 3 es el nlimero de sabores que utilizamos en este modelo.

2.1.3.1. Inclusién de las interacciones vectoriales en el modelo

Como ha sido adelantado al principio de esta seccién, hemos realizado una extensién al
modelo FCM agregando el efecto de las IV.

Las IV tienen un rol importante en la competencia entre la aparicion de condensados de
diquarks y la restauracién de la simetria quiral. Si bien al aumentar esta interaccién, tanto
la aparicion de diquarks como la restauraciéon de la simetria quiral aparecen a densidades
mayores, no lo hacen de la misma manera. De la literatura, trabajos como el de Klahn &
Fischer (2015) usando el modelo MIT-Bag y Buballa (1996) en el NJL, estudian el efecto de
las IV en la restauracién de la simetria quiral.

En este trabajo, incluimos IV fenomenoldgicamente como en los articulos mencionados y
otros mas (ver por ejemplo los trabajos Wei et al. (2018); Malfatti et al. (2019) y referencias
alli mencionadas). Cabe aclarar que las IV no son campos vectoriales, sino que su nombre
resulta puramente histérico.

La principal consecuencia de la IV repulsiva en la fenomenologia de la materia de quarks
es endurecer la EAE de la materia de quarks para obtener configuraciones de 2 Mg en EHs,
en concordancia con observaciones de ptlsares masivos.

En este contexto, la inclusiéon de IV entre quarks modifica la ecuacion dada por SLA de
la presion quark (Nefediev et al., 2009; Simonov & Trusov, 2007b), a partir del cambio en el
potencial quimico del quark de sabor g:

1y = g ~ Ko wg(T. i) (2.40)
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donde K es la constante de acoplamiento de las IV y w, (T, uy) los campos vectoriales w. K
determina la intensidad de la IV repulsiva entre los quarks que produce el endurecimiento de
la EdE.

De esta manera, la ec. 2.35, queda modificada como en el trabajo Curin et al. (2021):

T Mg —V1/2 (Mg +Vi/2 .
Pg="3 [‘ﬁi (T S el | Prv(T, uy), (2.41)
donde K
Plv(T, /,t;) = 7v W2(T, ,u:;) s (242)

es el término correspondiente a las IV.
Estos campos vectoriales, se calculan a partir de minimizar la presion de quarks 2.41
respecto a los campos: 0P, /0w;; y se demuestra que coinciden con la densidad; es decir:

Wy =Ny ,Waq =Ng ,Ws = Rg , (2.43)

para cada quark considerado.

2.1.3.2. Efectos de la superconductividad de color en la materia de quarks

En esta tesis, como fue explicado en la seccién seccion Objetivos y metodologia de la
Introduccién, consideramos dos tipos de fases superconductoras probables en el interior de
las ENs: 2SC+s y CFL (Alford & Rajagopal, 2002).

Ademés del confinamiento de quarks, la libertad asintética es una de las principales ca-
racteristicas de la QCD, la cual establece que la materia a alta densidad y/o temperaturas
exhibe una transiciéon de fase en la que los hadrones se fusionan, llevando a la formacién de un
plasma de quarks y gluones. Si la transicién de fase hadron-quark ocurre en los niicleos de las
ENs, estudios teodricos indican que los quarks liberados deberian formar un superconductor
de color (Alford et al., 2001; Alford, 2001; Alford et al., 2008). Esta fase se caracteriza por
la formaciéon de pares de quarks, de manera similar a la formacién de pares de Cooper de
electrones, como se describié en la Introduccion.

Nuestra hipétesis es que los quarks u, d y s se aparean en la fase CFL en el ntcleo interior
de las EHs. Sin embargo, dado que la masa del quark s es aproximadamente 30 veces mayor
que la de u y d, los condensados de diquarks formados por los quarks mas livianos deberian
aparecer primero, en una fase SC diferente, como por ejemplo la 2SC+s.

Para incluir el efecto de la SC, trabajamos hasta el orden A? del gap de energia de los
diquark A, lo que simplifica considerablemente el cilculo (Alford & Rajagopal, 2002). De esta
manera, es posible considerar la ec. 2.41 como un estado ficticio compuesto de materia de
quarks no emparejados que se transforma en un estado superconductor una vez que los quarks
involucrados en el emparejamiento alcanzan un momento comin de Fermi, caracterizado
segun el color y sabor de los quarks involucrados. Asi, de manera andloga a lo que sucede
en la teoria BCS, los diquarks formados en las fases 25C+s y CFL son pares de Cooper
convencionales con momento cero.

Para cada quark que forma un diquark, tenemos una contribuciéon (Afi/2r7)? a la energia
de unién del emparejamiento diquark (Alford & Rajagopal, 2002), donde

A=Y (2.44)

N &
i

es el potencial quimico promedio relacionado con N quarks que participan en el empareja-
miento. En la fase 25C+-s, cuatro de los nueve quarks (tres sabores por tres colores) forman
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i r g b
u 1 2 3
d 4 5 6
s 7 8 9

Tabla 2.3. Combinacién de los quarks de color y sabor asociadas la inclusién de supercon-
ductividad en los nticleos estelares. El indice i, es usado en ecuaciones tales como ec. 2.47.

pares, mientras que en la fase CFL, todos los quarks forman diquarks. Los términos de con-
densacion que contribuyen a la presion estan dados por

Aja\?
Phosc,s =4 (ﬁ) (2.45)
para la fase 25C+s, y
AE\ (M)t (AR

para la fase CFL.
En este dltimo caso, los nueve quarks que forman pares dan lugar a un estado singlete
y un estado octeto de cuasiparticulas (ver ec. 2.46) que satisfacen la relacién aproximada
A1 =2Ay =2A (Shovkovy, 2005).
Debido a la ruptura de la simetria de color SU(3)color dentro del subgrupo U(1); x U(1)g,
ec. 2.40 se transforma en
,u;k = ui +Tsusz +Tgusg — Kyw;, (247)

con T3 y Tg las matrices de color, definidas como:

T5 = diag(1/2,1/2,0), Tg = diag(1/3,1/3,-2/3).

El subindice i en la ec. 2.47 representa las nueve combinaciones posibles de sabor y color,
como se muestra en la tabla 2.3. Las cantidades us y ug son los potenciales quimicos asociados
con las cargas de color. Para la fase 2SC+s, consideramos p3 = 0 porque la simetria que se
rompe en esta fase es U(1)g, dejando intacta la U(1)s. Solo los quarks u y d que llevan
colores verde y rojo se emparejan en la fase 25C+s, mientras que los quarks de color azul no
participan en la formacién de pares. La IV en esa fase es wy = 33; w;.

Cabe destacar, que en ambas fases, hemos incluido la superconductividad de manera
fenomenoldgica, basdndonos en el trabajo de Lugones & Horvath (2003). Comenzamos con
la energia libre de un estado (ficticio) de materia de quarks no apareada en la que todos los
quarks que pueden aparearse, realizando un desarrollo de Taylor de A hasta orden 2. Los
quarks que se aparean entre si tienen el mismo prc;: es en este sentido que el pardmetro es
“comin” (Alford & Rajagopal, 2002). La energia de enlace del condensado de diquarks se
incluye restando el término de condensacion 3A%u?/x?.

Considerando la posibilidad de la formacion de diquarks, el cilculo de la presién de quarks
total resulta K

Pyi=P +Py+ ) 5 w2+ Poac, (2.48)
q=u,d,s
donde P serd 2.45 si se toma en cuenta la fase 2SC+s y 2.46, al considerar CFL, y P’ las
presiones calculadas para quark considerando las integrales hasta el momento comuin de Fermi
y no hasta infinito.

La neutralidad de carga de color se impone mediante las condiciones P, ;/0uz = 0y

0P, ;/0ug = 0. La ruptura de la simetria de color aumenta el nimero de ecuaciones acopladas
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que deben resolverse para calcular la ecuacién de estado de la materia de quarks. El sistema
de ecuaciones consta de nueve ecuaciones acopladas para la fase 25C+s y doce ecuaciones
acopladas para la fase CFL (para més detalles, ver Apendice B).

Para el caso de proto-EHs estudiadas en esta tesis, la fase superconductora de color
considerada serd solo la CFL, de manera que Pa = Pagyy,, €c. 2.46.

Como hemos mencionado, en este contexto las integrales necesarias para calcular P’ seran
resueltas con un limite superior dado por el momento comtn de Fermi, prc. Es sabido que
a temperaturas distintas de cero, la superficie de Fermi no es una frontera nitida entre los
estados ocupados y desocupados, sino que se difumina. Para estos casos, hemos considerado
valores del limite superior de la integral de hasta cinco veces el ppc y los resultados muestran
que el error de la presién es solo de un 10 % para temperaturas del orden de los 40 MeV.
Dado este error, decidimos trabajar con este modelo efectivo simple cuyo limite es correcto
en el caso de T — 0. El valor de ppc dependera de los quarks apareados.

Dado que los nueve quarks no se aparean todos entre si, se consideran cuatro valores
diferentes de prci: pre1 para los diquarks (ru, gd, bs), prce para (rd, gu), pres para (rs,
bu) y finamente prc4 para (gs, bd); dados por:

1
PFCc1 = § 2(/11” + Udg + /Jsb) - \/3171% + (/Jur + Udg + ,usb)2 s (249)
1
PFc2 = Q(ﬂdr + Hug) » (2.50)
2 2
—my + (,usr + ﬂub)
= s 2.51
pres 2(,usr + /Jub) ( )
2 2
—mg + (Uap + fsg)
PFc4 = - = (2.52)

2(pap + ,usg)

Estas cuentas fueron realizadas especialmente para este trabajo, y el desarrollo detallado
se muestra en el Apéndice C. Para el caso de una EN formada y fria, prc; convergen a un
Unico momento comin prc; — prc, recuperando de esta manera, la teoria a T = 0 MeV
consistentemente. Este resultado se revela novedoso, puesto que es la primera vez que se
consigue al analizar la fase CFL a temperatura finita (ver por ejemplo el trabajo de Paulucci
& Horvath (2008)).

Por otro lado, durante la evolucién de una proto-EN la dependencia de A con la tem-
peratura juega un papel importante, es decir: A = A(T). Para incluirla, nos basaremos en
el trabajo de Paulucci & Horvath (2008) que utilizan el modelo de bolsa del MIT. De igual
manera para el FCM, tomamos

T 2
A=A(T) =2"Y3A04[1 - (T—) , (2.53)

T. = 0.57 A(T = 0) 23 = Ay 0.57 2173, (2.54)

donde T, es la temperatura critica del sistema superconductor, por encima de la cual el
sistema ya no puede soportar el emparejamiento entre quarks y Ag es el valor constante del
gap a temperatura cero, Ag = A(T = 0).

A la densidad de energia, €,, la plantearemos a partir de la relacién de Euler, es

€g=Pagi+ . Halges+TSqg, (2.55)
q=u,d,s
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Figura 2.4. Diagrama de fases del modelo, T — y, donde se muestran los efectos de las IV
considerando Ag = 50 MeV. Las curvas rojas corresponden a los valores mas bajos de los
parametros del FCM, Vi y G2, y las curvas negras a los mayores. En las lineas sélidas estan
incluidas las interacciones vectoriales, con K, = 20 GeV~2, mientras que en las punteadas
no se incluyen. La regién de degradé de colores representa el valor del gap superconductor
A(T), cuyas temperatura critica T, ~ 40 MeV. Es posible ver que a medida que aumenta
la temperatura T, el gap A disminuye, hasta ser ~ 0, pues la transicion de fase se da a
aproximadamente a la misma T que 7.

donde
opP
Nggt = — 981 o5 la densidad numérica de quarks vy,
Oug
opP
Sqegr = GLTg’Z la densidad de entropia. (2.56)

2.1.3.3. Diagrama de fases del modelo

Para analizar el comportamiento de la materia de quarks sometida a condiciones extremas,
es 1til construir el diagrama de fases del modelo y comparar los resultados con los estudios
tedricos y experimentales més recientes del diagrama de fases de la QCD, como el diagrama
tedrico mostrado en la Introduccion.

El plano u — T para el modelo de campo correlacionador se muestra en las figuras 2.4
y 2.5. Para construir este tipo de diagrama, no consideramos materia en equilibrio-8 por
simplicidad. Cabe destacar que si bien los célculos de Lattice QCD han proporcionado im-
portantes contribuciones a la comprensién del diagrama de fases a potencial quimico cero, la
complejidad matematica de la teoria hace que sea dificultoso el calculo a potencial quimico
finito. Esto ocurre porque a potencial quimico finito hay cantidades que se vuelven complejas
y entonces los calculos fallan. Aunque hay formas de explorar la region de pequenio potencial
quimico en lattice QCD, para realizar cdlculos a valores de potencial quimico intermedios o
mas altos hay que recurrir a modelos efectivos, como el usado en esta tesis.

Si observamos el esquema del diagrama de fases ilustrativo presentado en la fig. 1.9, y
hacemos una comparacién rapida con las figuras 2.4 y 2.5, observamos que en estas ultimas
no presentan ni la zona de crossover ni el punto critico de segundo orden que separa la linea
continua de transicion de fase de primer orden. El diagrama correspondiente al FCM presenta
una transicién de fase de primer orden. En ambas figuras las lineas continuas (punteadas)
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Figura 2.5. Diagrama de fases del modelo, T — y, donde se muestran los efectos de las IV
considerando Ag = 100 MeV. Las curvas rojas corresponden a los valores mas bajos de los
parametros del FCM, Vi y Ga, y las curvas negras a los mayores. En las lineas sélidas estan
incluidas las interacciones vectoriales, con K, = 20 GeV~2, mientras que en las punteadas
no se incluyen. La regién de degradé de colores representa el valor del gap superconductor
A(T), cuyas temperatura critica T, ~ 40 MeV. Es posible ver que a medida que aumenta
la temperatura T, si bien el gap A disminuye, no se anula completamente como sucedia al
considerar Ag = 50 MeV, fig. 2.4.

corresponden a un valor de interaccién vectorial Ky, = 20 MeV~2 (K, = 1 MeV~2). Conside-
ramos dos valores extremos de los pardmetros del FCM: V| = 10 MeV y Go = 0.002 GeV*
(curvas rojas) y V; = 100 MeV y G2 = 0.016 GeV* (curvas negras). Tomamos como minimo
valor Go = 0.002 GeV*4, que corresponde al minimo valor de Go distinto de cero para el cual
puede definirse una ventana de estabilidad absoluta de la materia de quarks con V; < 10 MeV
(Mariani et al., 2017).

El area de color delimitada por T < 40 MeV para valores del potencial quimico ug > 1200 MeV
ilustra la zona en la que se encuentra la fase CFL. Cabe destacar que el area es ilustrativa,
y fue construida primero utilizando un c6digo Bash, para encontrar la zona de temperatura
(T < 40 MeV) en la cual ocurria la transicion de fase entre la materia no apareada y la
materia CFL. Respecto a la variacién de A(T), se mueve a colores mas oscuros a medida que
A(T) — 0 dentro del area colorida. Estos valores en en GeV pueden apreciarse en la barra
de color que se encuentra a la derecha de cada figura. Es importante aclarar que el comienzo
del area colorida en up = 1200 MeV, se debe a que para valores menores a este potencial,
la materia de quarks en la fase CFL tiene presién negativa cuando se establece el equilibrio
beta. Para la materia en la fase CFL en el diagrama de fases, si fue considerada la neutralidad
de color.

Para el primer grafico, fig. 2.4, consideramos un gap superconductor Ag = 50 MeV; el
segundo, fig. 2.5, Ag = 100 MeV. En la fig. 2.4 puede verse a medida que aumenta la tempera-
tura T, el gap A(T) disminuye, hasta llegar a A(T) ~ 0. Si bien la tendencia es la misma en la
fig. 2.5, A(T) no se anula cuando Ag = 100 MeV. Volviendo a las ecuaciones 2.53 y 2.54 corres-
pondientes a la expresiéon de A(T) y a la temperatura critica asociada, T, respectivamente,
vemos que en el caso de Ag = 50 MeV, T, = 35.9 MeV y para Ag = 100 MeV, T, = 71.8 MeV.
Esta diferencia se debe a que la transicién de fases se da para T ~ 40 MeV, que seria similar
a T, del primer caso planteado.

Finalmente, para el FCM obtenemos T (up = 0) ~ 153 MeV, para las curvas negras en cada
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una de las figuras, correspondientes a Vi = 100 MeV y Go = 0.016 GeV*. Esta temperatura
se encuentra dentro del rango de valores esperados para el diagrama de fases de la QCD,
150 MeVg T(up = 0) < 160 MeV (Brandt et al., 2018). De todas maneras, estos resultados
seran profundizados en el capitulo Resultados.

2.1.3.4. Aproximacion a temperatura cero

Una vez descripto el modelo para temperatura finita, nos enfocaremos en el caso particular
de estrellas frias.

Para una ENs ya formada y en equilibrio hidrostatico, su temperatura es del orden de:
Ten ~ 6% 109K ~ 606V = 6 X 107° MeV < fFermi

por lo cual, es posible considerar la aproximacion: T = 0 a los fines practicos de este trabajo.

Tomando el limite 7 — 0 de la expresion para la presion de quarks y gluones Pgg ;
(ec. 2.41), obtenemos una expresién simplificada para la presién total del sistema, pues la
presion de gluones es despreciable:

3 [PF 5 . K,
Py, = Z Py = Z [7?/0 u2(,uq—u)du +7w3 +Poac, (2.57)

qg=u,d,s q=u,d,s

donde gy = py —V1/2, pp = JfG — m?l, wg =w(fy).

El potencial quimico efectivo, ec. 2.40, se encuentra de manera autoconsistente minimi-

zando la ec. 2.57 con respecto al condensado de vectores, de lo cual se sigue que wy = n(uy),
donde n(,u;;) es la densidad de niimero de quarks del sabor g.

Considerando la posibilidad de la formacién de diquarks, la expresion del calculo total de
la presién (ec. 2.48), P, 7, el valor de P’ también dependerd del tipo de fase superconductora,
como:

1 , 9 ,
, 1 PFCj » 1 PFCj ~
Posc = n2 Z./o w? (fI; — u)du + T2 Z ,/0 u? (fi; = N my) du, (2.58)
i=1 i=5

9 .
, 1 PFCj .
Popr, = ) Z ‘/0 uw’ (a; - \/u2 + m?) du, (2.59)
i=1

donde i = ui—V1/2y prcj se determinara al minimizar la ec. 2.48 y vale prc; = prc-cFL
0 prcj = PFc-2sc+s calculados en el Apéndice C. El subindice i detalla el par de quarks
considerado, a partir de la tabla 2.47 y el subindice j separa entre los distintos momentos de
Fermi que varian segun el subindice i.
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Resumen de esta seccién

En esta instancia, resulta 1til resumir el trabajo llevado a cabo en esta tesis hasta
el momento. Las ENs fueron modeladas como EHs, es decir, estrellas con un niicleo
interior de quarks rodeada por un ntcleo exterior de hadrones. Para construir la
EdE hibrida, se desarroll6 un cédigo describiendo la materia de quarks usando el
versién mejorada del modelo FCM que incluye IV y SC, explicado en la seccién 2.1.3.
A partir de la ec. 2.38, construimos la EAE de la materia de quarks deconfinada,
con y sin superconductividad de color a temperatura finita. En el modelado de
proto-EN, donde la temperatura juega un rol importante, sélo fue considerada la
fase superconductora de color CFL. A modo de describir cémo se apareaban los
quarks, calculamos los momentos comunes de Fermi, pgc;, respectivos (ver Apén-
dice C). Més atin, se estudié particularmente el caso de estrellas frias, usando una
aproximaciéon de temperatura nula. En este caso, ademés de la fase CFL, se tuvo
en cuentra otra fase superconductora llamada 2SC+s. Como se ha demostrado, el
modelo fenomenolégico propuesto recupera la teoria a T = 0 en dicho limite.

Por otro lado, para la fase hadroénica se re-adapté un cédigo realizado por el grupo
ARCo , que usa la parametrizacién SW4L del RMF. Para trabajar con la materia
densa, se tuvieron en cuenta las condiciones de equilibrio, tales como el equilibrio-g,
conservacion del niimero bariénico y neutralidad de carga total.

Finalmente, habiendo construido ambas EdE, se utilizé el cédigo NESTOR (des-
cripto en detalle en el Apéndice A), el cual construye EAE hibridas a partir de una
transicion de fase usando la construccién de Maxwell.

2.2. Macrofisica de ENs: Equilibrio, estabilidad y rotacion

Habiendo podido describir la materia en el interior de esos objetos considerando alguna
EdE en particular, la misma nos permitird analizar las propiedades macroscopicas de las
ENs. En esta seccion nos enfocaremos en describir las ecuaciones que permiten estudiar
configuraciones en equilibrio y obtener cantidades observables y potencialmente observables
como lo son la masa, radio, lambda, momento de inercia. Es importante remarcar que las
ENs son objetos extremadamente compactos, por lo cual su estudio se realiza en el marco de
la teoria de la relatividad general.

2.2.1. Estructura estelar para objetos de simetria esférica

Vamos a describir objetos compactos aislados y con simetria esférica. Usaremos como
hipétesis que fuera de la estrella habra “vacio”, es decir serd una region del espacio-tiempo
donde el efecto gravitacional de cualquier materia presente serd insignificante (Shapiro &
Teukolsky, 2008). La métrica para describir este tipo de sistemas es:

-1
2
ds? = —e*"dr® + (1 - M) dr?® +r2dQ?, (2.60)
r
donde v(r) queda caracterizada por la ecuacién diferencial

dv(r)  m(r)+ 4nr3P(r)
dr  r(r-2m(r))

(2.61)

De la gravedad newtoniana sabemos que en cualquier punto fuera de la distribucién de
masa esférica, el campo gravitatorio sélo dependera de la masa alli encerrada.
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Para el region vacia exterior a la estrella, donde r > R, esta métrica toma la forma de la
métrica de Schwarzschild:

-1

oM 2M

ds® = — (1 — —) dr’ + (1 - —) dr® + r?dQ?, (2.62)
r r

donde M es la masa gravitacional total del objeto. En nuestro caso, el radio de Schwarzschild,
rs = 2M, no tiene especial importancia, pues esta métrica solo es valida como solucién fuera
del objeto y rg quedaréd por dentro del objeto (Shapiro & Teukolsky, 2008).

Teniendo en cuenta ademas el tensor de energia-momento de las ecuaciones de Einstein
de un fluido ideal estdtico Ty, y la métrica descripta por la ec. 2.60, podemos calcular la
estructura estelar de las ENs.

El tensor de energia-impulso para un fluido ideal estd dado por

T, = diag(e, P, P, P) (2.63)

con € es la densidad de energia y P la presién.

La estructura estara determinada por las ecuaciones de equilibrio hidrostatico relativista
para un objeto con simetria esférica, llamadas ecuaciones de Tolman-Oppenheimer-Volkoff
(TOV). Se obtienen a partir de la hipdtesis de que cada elemento del fluido esta en reposo
respecto al resto de la estrella. En unidades naturales, estan dadas por (Glendenning, 2012):

P _ m(r) +4nr3P(r)

-y = "le( +P)] o —om) (2.64)
dm 9
o dnr e(r), (2.65)

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.

El equilibrio entre la fuerza que actia sobre una capa de materia debido a la presiéon
interna del material y el peso de la materia que presiona desde el exterior se expresa mediante
la ecuacién de equilibrio, ec. 2.64. La segunda ecuacién proporciona la masa-energia en esta
capa.

Para resolver las ecuaciones 2.64 y 2.65, es necesario agregar condiciones de borde o que
caracterizan la estrella:

= En el centro de la estrella, r = 0, por lo cual no habra masa en el centro: m(r = 0) = 0;

= En el radio total de la estrella, r = R, la presion se anulara; es decir P(r = R) =0y
ademaés, m(R) = M,

planteadas en (Shapiro & Teukolsky, 2008)
Es claro que para resolver las ecuaciones de estructura, primero necesitamos haber cons-
truido cierta EdE, p = p(e€), como las obtenidas en la seccién 2.1.

2.2.2. Masa gravitacional vs masa baridnica

Habiendo explicado las ecuaciones de estructura de estrellas compactas y esféricas, esta-
mos en condiciones de proceder a comparar las propiedades de modelos de ENs reales, como
sus masas gravitacionales, que resultan cuando se integran diferentes EdE en las ecuacio-
nes TOV 2.64 y 2.65. Estas herramientas, las aplicaremos a modo de extender el estudio de
estabilidad en el capitulo Resultados.
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2. Astrofisica en los ntcleos de las (proto-) estrellas de neutrones

A partir de este momento, vamos a redefenir el término masa, M, haciéndolo equivalente
al de "masa gravitacional", Mg, donde

R
M=Mg = / dnr? e(r) dr, (2.66)
0

obtenida como la integral de la segunda ecuacién de TOV, ec. 2.65 y vamos a diferenciarla
de la masa bariénica Mp.

Por otro lado, la masa bariénica representa la masa que sumarian individualmente las nu-
merosas particulas que conforman la estrella si estuvieran aisladas unas de otras (Glendenning
& Weber, 2001a).

B R dnr?ng(r)
MB =mpn ‘/O [1 _ 2m(r)/r]1/2 d}", (267)

donde my es la masa del nucleén y ng(r) es la densidad numérica bariénica. Esta dltima
ecuacion, permite obtener una relacién entre M (Mg) y Mp

En el contexto que trabajamos de estrella aislada, resulta razonable suponer que la masa
bariénica se mantendra constante a lo largo de toda la evoluciéon estelar, mientras que la
gravitacional podria experimentar cambios (Bombaci, 1996). Distinto serfa, por ejemplo, el
caso de formaciéon de una proto-EN en los primeros segundos en los cuales estd acretando
materia o un par binario con transferencia de masa.

En el trabajo de Bombaci (1996), el concepto de masa méxima introducido por Tolman,
Oppenheimer y Volkoff (Tolman, 1939; Oppenheimer & Volkoff, 1939), definida como la masa
gravitacional méaxima 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
evolucién de la proto-EN. De esta manera, el plano Mg — M provee una manera adecuada
para estudiar la evolucién y la estabilidad dindmica de estos objetos.

Consideramos primero que la masa baridnica permanece constante durante las etapas de
evolucién térmica de la estrella (descriptas en la seccién Proto-EN: Evolucién térmica
simplificada via instantineas isoentrépicas de la Introduccion), debido a que la mayor
cantidad de la acrecién de materia ocurre en etapas previas (Chevalier, 1988).

Analicemos cualitativamente la fig. 2.6 siguiendo el trabajo de Logoteta et al. (2022), a
lo largo de la evolucién térmica de las EHs. El uso de esta figura resulta representativa de
la evolucion térmica de las EHs, en la etapa inicial s =~ 1 y final s = 0. Sin embargo, es
importante resaltar que realizamos este anélisis solo para las configuraciones estables bajo el
criterio de transicién de fase rapida. Por este motivo, en la fig. 2.6 se representa cada curva
solamente hasta la configuracion de masa méaxima, para los estadios isoentrépicos s ~ 1 y
s = 0, respectivamente. La primer configuracion para la cual ocurre una transiciéon de fase
y aparece materia de quarks en su nicleo, se indica mediante un punto circular sobre cada
curva del plano Mg —M del mismo color que dicha curva (notar que el punto de masa méxima
para la curva rosa coincide con el punto circular). Cabe aclarar, ademas, que estas curvas no
representan ningiin resultado de este modelo sino s6lo un objeto de andlisis para caracterizar
lo obtenido por nosotros en el préximo capitulo 3, seccién 3.1.

En el plano Mp — M, la evolucién térmica de una proto-EN trascurre en rectas verticales
de masa bariénica constante. Soluciones con masas baridénicas menores que la asociada al
punto de transicién de fase de cada curva (del mismo color que la curva) son puramente
hadroénicas, mientras que configuraciones con masas baridnicas mayores, resultan EHs con
nucleo de materia de quarks, hasta llegar al maximo y luego también la rama posterior de
estabilidad extendida.
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Figura 2.6. Relacion Mg — M. Curvas isoentropicas de configuraciones estables bajo transi-
ciones de fase rapida. El punto circular indica la aparicién de materia de quarks en el nicleo.
La curva rosa indica s ~ 1 y la roja s = 0, respectivamente. Solo para los casos de proto-EH
con masas bariénicas 0 < Mg < Mg’), se puede trazar una recta vertical que cruce ambas
curvas isoentrépicas, y las configuraciones terminen su vida como EHs estables.
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Inicialmente, se considera un punto sobre la curva s ~ 1. Si las configuraciones tienen
0<Mp< Ml(;b), como la recta vertical corta la curva s = 0, la proto-EN se mantendra estable,
los neutrinos escaparan de ella y terminard su vida como una estrella fria. En particular, para
O<Mgp<M 1(3“) terminara como una estrella hadrénica dado que no ha ocurrido la transicién
de fase en el ntcleo. En cambio, entre Ml(ga) < Mp < Ml(gb)7 lo hard como una EH fria. Por otro
lado, si Méb) < Mp < M;C), es probable que la proto-EH colapse en un agujero negro, dado
que no existen configuraciones estables frias para estos valores de masa bariénica. Finalmente,
para M g) < Mg, es posible que la proto-EH nunca se forme y el remanente de la supernova
colapse directamente a un agujero negro.

2.2.3. Deformabilidad de mareas

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 este trabajo, consideraremos el caso en 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 es una magnitud de gran relevancia para determinar la sefial de la onda antes de
la colisién, en el proceso de fusion de dos ENs. En este sentido, los resultados obtenidos,
provenientes de analizar la senal del evento GW170817, han puesto fuertes restricciones en
la deformabilidad de marea adimensional, A, para una EN de 1.4 Mg, A14 < 800 (Abbott
et al., 2019; Annala et al., 2018; Raithel et al., 2018; Tews et al., 2018).

Por este motivo, el cilculo de esta magnitud resulta de especial relevancia para la con-
trastacién de los modelos con los datos observacionales.

A orden lineal, A esta relacionada con el nimero de Love adimensional, ko, asociado a las
perturbaciones cuadrupolares, £ = 2,

2

A= §k2R5. (2.68)

Finalmente, la deformabilidad de marea adimensional, A, se define como
A=A/M5. (2.69)

Los detalles relacionados con los cdlculos 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 & Steiner (2018). En dicho trabajo se establece que ks se puede expresar
en términos del parametro de compacticidad, 8 = M /R,

5
ko = 221 - 2812+ 3B(y ~ 1) = ] X (2616 - 3y + 385y - 9)
+4B3[13 - 11y + B(3y — 2) + 2B%(1 + y)]
+3(1-2B)*[2-y+28(y - )] In(1-28)}", (2.70)

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

ry'(r) + y(r)2 +y(r)et [1 +4nr? (P - 6)] +r20(r) =0, (2.71)
anet|oprses DEE] 6o e 2.72
O(r) = 4re +€+dP/d€ 3 v'e, (2.72)

con la condicién de contorno y(0) = 2. Las funciones A(r) y v(r) son las funciones de la métrica
estatica y con simetria esférica presentada en la ec. 2.60. Ademds, cuando se considera una
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transicion de fase que ocurre a través de una discontinuidad abrupta, se debe agregar la
condicién de juntura mediante la expresiéon que relaciona la funcién y(r) de ambos lados de
la interfase,
drrd Ae

m(r;)
donde r; es el radio de la estrella en el que ocurre la transicion 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
puede calcular de manera simultdnea a las ecuaciones TOV, ecuaciones 2.64-2.65.

IZ=y" -y = (2.73)

2.2.4. Estrellas de neutrones rotantes

Las ENs estan asociadas con tres clases de objetos astrofisicos rotantes: pulsares, fuentes
compactas de rayos X (por ejemplo, Her X-1 y Vela X-1), y magnetares, que son objetos con
CM muy altos y velocidades bajas (Prasanna et al., 2023).

Cuando el nicleo de una estrella masiva progenitora colapsa, la conservaciéon del momento
angular aumentara la rotacién de la subsiguiente EN, posiblemente haciendo que estos objetos
giren a frecuencias muy altas, incluso hasta 1000 Hz (Van-Doesburgh et al., 2018; Hessels
et al., 2006).

Desde un punto de vista intuitivo para un objeto compacto rotatorio aislado, se espera
que su energia rotacional se disipe a través de varios mecanismos bien entendidos, como la
radiacion impulsada por CM grandes o la emisién de ondas gravitacionales. Este fenémeno
de disminucioén de rotacién ha sido observado en miles de pulsares, con tasas de disminucién
de rotacién que cubren un amplio rango, desde P ~ 10722-107? s s™'. Notablemente, las ENs
que giran més rapido tienden a exhibir valores més pequefios de P, como puede verse en la
fig. 1.5.

La estructura de ENs en rapida rotacién es considerablemente més complicada que la de
los objetos estaticos, ya que la rotacion rompe la simetria esférica, complejizando conside-
rablemente las ecuaciones de estructura estelar usadas en objetos simétricamente esféricos
(TOV). Estas complicaciones surgen debido a la deformacién en estrellas rotantes: achata-
miento en los polos y abultamiento en el ecuador. A mayor frecuencias de rotaciéon, mayor
sera la deformacidn, con el radio ecuatorial, Rg, hasta un 60 % maés grande que el radio polar,
Rp, lo cual conduce a que la métrica de la estrella dependa ademas de la coordenada polar.
La métrica para el objeto achatado tiene la forma:

ds® = =% (d)? + ¥ (d¢ — wdt)? + e*(d)? + 1) (dr)?, (2.74)

caracterizada por las funciones métricas v, ¥, 1 y u, y por la velocidad angular en un marco
inercial local w.

La cantidad w denota la velocidad angular de los marcos inerciales locales, arrastrados
en la direccion de la rotaciéon de la estrella, como se muestra en a fig. 2.7. Esta frecuencia
también depende de la coordenada radial asi como del dngulo polar. También es una funcién
implicita de la frecuencia de la estrella, Q, ya que las tasas de rotacién de los marcos inerciales
locales dependen intimamente de la concentracién de masa dentro y fuera de de la estrella,
lo cual varia con Q. La velocidad angular relativa @ estd definida como:

w(r,0,Q) =Q - w(r,6,Q), (2.75)

que es la velocidad angular del fluido, Q | relativa a la velocidad angular del marco inercial
local, w(r). La frecuencia @ es relevante al discutir el flujo rotacional del fluido dentro de la
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Figura 2.7. Estrella compacta rotante segin la teoria de la relatividad general. La es-
trella, rotando a una frecuencia Q, se deforma rotacionalmente, deforma la geometria del
espacio-tiempo y pone en rotacién los marcos inerciales locales con una velocidad angular
dependiente de la posicién w(r, 8, Q). Imagen adaptada de (Weber, 1999).

estrella, ya que la magnitud de la fuerza centrifuga actuando sobre un elemento de fluido esta
gobernada por la tasa de rotacién del elemento de fluido relativo a un marco inercial local.
Los marcos inerciales dentro de un fluido relativista no estdn en reposo con respecto a las
estrellas distantes. Mds bien, son arrastrados por el fluido rotatorio (Weber, 1999).

A su vez, la rotacion estabiliza la estrella en contra del colapso gravitacional, y, por lo
tanto para dada EdE, las ENs rotantes son mas masivas que las estaticas. Una masa mas
grande, sin embargo, causa una mayor curvatura del espacio-tiempo.

La métrica presentada en la ecuacién (2.74) es independiente tanto del tiempo como
del angulo azimutal ¢, reflejando rotacion estacionaria y simetria axial alrededor del eje de
rotacién, respectivamente. La restriccién a objetos simétricamente axiales es requerida si se
asume que la estrella no irradia energia rotacional en forma de radiacién gravitacional. De
otro modo, es decir, si hay momentos dependientes del tiempo en la distribucién de masa, la
estrella no podria permanecer en equilibrio a lo largo del tiempo.

Se asume que la frecuencia de la estrella Q es constante a través del fluido estelar, es
decir, se asume que las configuraciones estelares rotan uniformemente (rotacién de cuerpo
rigido). Esta suposicién parece estar bien justificada tanto en ENs calientes como frias, pues,
se ha demostrado que las proto-ENs amortiguan cualquiera la rotacion diferencial inicialmente
presente en la estrella, cuyo méximo ocurre unos pocos dias por el espiral de Ekman' (Hegyi,
1977; Weber, 1999). Por otro lado, en las ENs frias, la viscosidad del torbellino superfluido, la
viscosidad que surge del choque de electrén-vortice, o la viscosidad de particulas degeneradas
mezclaran vértices por medio de los cuales la rotacién de cuerpo rigido esta garantizada para
tales objetos también (Hartle & Sharp, 1967; Weber, 1999).

Finalmente, una cantidad relevante a estudiar es la frecuencia de Kepler, Qg. Esta es la
frecuencia maxima que puede tener un objeto auto-gravitante antes que comience a perder
masa por el ecuador y por lo cual es el limite absoluto de la rotacion estable. De igual manera,
la velocidad angular de Kepler es la que posee una particula en orbita circular estable en el
ecuador de una estrella. En general, nos referiremos frecuentemente a la velocidad angular

1E] espiral del Ekman es un modelo tedrico que explica el movimiento de las capas de un fluido por la
accién del efecto de Coriolis.
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como frecuencia, dado que v = Qg /(27). Qg depende, de manera complicada, de la estructura
interna de la estrella a través de la métrica y la frecuencia de arrastre de marcos inerciales,
nombrada anteriormente (Glendenning, 2012).

La frecuencia de Kepler relativista general, se da como una solucién de la siguiente ecua-
cién (Friedman et al., 1986; Weber, 1999);

V(Qk) = exp(¢(Qk) — v(Qk))(Qk + w(Qk)), (2.76)

donde V denota la velocidad orbital en el ecuador de la estrella. Las cantidades de las ecua-
ciones 2.74 y 2.76 deben evaluarse en el ecuador de la estrella. De esta forma, Qg resulta

QK = {V(QK) eXp(V(QK) - w(QK)) + w(QK)}ecuad()r : (277)

Ademas, deben resolverse de manera autoconsistente para un modelo dado de la EAE (los
detalles de esta resolucién se pueden encontrar en Weber, 1999).

Para estudiar las configuraciones en equilibrio de las estrellas rotantes, Hartle y Thorne
en 1967, desarrollaron un enfoque perturbativo (Hartle, 1967; Hartle & Thorne, 1968).

La idea basica en el tratamiento de Hartle es el desarrollo de una solucién de perturbaciéon
basada en la métrica de Schwarzschild, ec. 2.60. Supongamos que bajo la influencia de la
rotacion, la estrella se deforma y, por lo tanto, la presion, la densidad de energia y la densidad
del niimero de bariones cambian por cantidades de AP, Ae y Ap. Estos cambios modificaran
el tensor de densidad de energia-momento por AT}, , y por lo tanto, el tensor total de energia-
momento del sistema se convierte en Hartle (1967):

Ty =T, + ATy, (2.78)
donde
TSV = (e+Puyu, + Pguy,
ATy, = (Ae+AP)uyu, +APg,,. (2.79)

Con TSV tensor de energia-momento de fluido perfecto de la configuraciéon estelar no
rotatoria, donde P, € y p se entienden como medidos por un observador en un marco inercial
local moviéndose con el fluido en el instante de medicién, y u*, la cuadrivelocidad del fluido,
normalizada como utu, = —1.

Para las funciones de dipersién en las ecuaciones 2.78 y 2.79 se realiza una expansion
multipolar. Asumiendo simetria axial, se puede escribir para los cambios AP, Ae y Ap en el
orden més bajo,

AP = (e + P) (pg + p2P2(cos ), (2.80)
' 0 0
Ae=AP=s.  Ap=APL. (2.81)

Estas contribuciones provocadas por la rotacién son de segundo orden en la velocidad
angular de la estrella y deben determinarse resolviendo las ecuaciones de Einstein a este
orden (Hartle, 1967). La cantidad P2(cos@) en la ec. 2.80 es el polinomio de Legendre de
segundo orden, definido como

1
Py(x) = 5(3x2 -1). (2.82)
El elemento de linea perturbado del fluido deformado rotacionalmente,
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ds® = =20 (g2 4 20D gy — w(r, 0, Q)dt)?
+ 209 (g2 4 2109 (gg)2 1 0(Q%), (2.83)

tiene formalmente la misma estructura matematica que el elemento de linea de la métrica
2.74. Sin embargo, en el enfoque de perturbacién, las funciones métricas v, ¥, u y A se
expanden hasta segundo orden en la frecuencia rotacional Q de la estrella, mientras que una
expansion del término de arrastre de marco es sélo de primer orden. Esto es consecuencia del
hecho de que la métrica de un sistema estacionario, simétricamente axial se comportara de
la misma manera bajo una inversién en la direccién de rotacién como bajo una inversiéon en
la direccién del tiempo (Hartle, 1967). Las funciones métricas perturbadas en 2.83 tienen la
forma (Hartle, 1967; Hartle & Thorne, 1968),

202 = 22001 4 2y (r, Q) + ha(r, Q) P2(cos )]},
V0D = 2602 0(1 + 2[va(r, Q) — ha(r, Q)] Pa(cos 0)},

A0 = 1201 4 2[vy(r, Q) — ha(r, Q)] Pa(cos 6)},
2100 _ 2A0) (14 2Lmo(r Q) +ma(r, Q)Py(cosO)] | (2.84)
r[1=2m(r)/r
(2.85)
donde hemos introducido los términos de segundo orden
h(r,0,Q) = ho(r,Q)+ ha(r,Q)Pa(cosf) +...,
v(r,0,Q) = vo(r,Q) +va(r,Q)Psy(cosb) +...,
m(r,0,Q) = mo(r,Q)+ma(r, Q) Ps(cosd, Q) +..., (2.86)

que han sido resueltas numéricamente, hasta el orden de Po(x) para ser calculados a partir
de las ecuaciones de Einstein. Una simplificacién de la métrica se sigue de transformaciones
del tipo r — f(r) que no cambian la forma de la métrica 2.74, garantizando que vy = 0.

Las funciones que dictan el comportamiento de hg 2, mg 2 v v2, donde el subindice depende
del valor de [, se conocen como las ecuaciones de Hartle y Thorne. Estas ecuaciones y sus
desarrollos se encuentran descriptas en el Apéndice D.

Se informaron estudios de los autores del método que éste sélo era valido para rotaciones
lentas (Glendenning, 2012). La nocién de “lento” aqui es bastante engafniosa, ya que el método
de Hartle es capaz de predecir no sélo una variedad de propiedades estelares importantes de
estrellas que rotan lentamente (es decir, w < Q) muy bien, sino también aquellas de estrellas
que giran extremadamente rapido con frecuencias cercanas a la frecuencia de pérdida de masa
Qg también.

Si una estrella gira tan rapido (con aproximadamente Qg ), la pérdida de masa lleva a la
estrella fuera del equilibrio hidrostatico y, por lo tanto, se pierde la estabilidad de manera
irreversible. Dado que ninguna estrella puede girar mas rapidamente que la frecuencia de
pérdida de masa, este limite establece un limite absoluto a la rotacién rapida.

Otra cantidad estelar muy importante es el momento de inercia, I. Para derivar la ex-
presién del momento de inercia de una estrella deformada rotacionalmente y axisimétrica en
equilibrio hidrostatico, comenzamos desde la siguiente expresién dada por (Hartle, 1973)

I(Q):é/Adrdequ‘f(r,H,(ﬁ;Q) (-g(r,0,¢;Q)"2, (2.87)
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donde A denota la region dentro de un objeto estelar compacto que rota a una velocidad
angular uniforme, Q. La cantidad g denota el determinante del tensor métrico g, . Se obtiene
(Weber, 1999)

ﬁ = prHHVHY (2.88)

La componente del tensor de energia-momento T‘f queda determinada por (Weber, 1999)

T? = (e + P)u®u’ (2.89)
con las cuadrivelocidades dadas por
-v
u' = ¢ ,
V= (w-0Pe >
u? = (Q-w)eu. (2.90)

Sustituyendo las ecuaciones 2.90 en la ec. 2.89 obtenemos

74 _ (e +P)(Q—w)e?V
P o2 — (w—Q)2e2¢ "

(2.91)

Finalmente, sustituyendo estas expresiones en la eq. 2.87 resulta en el momento de inercia
de un objeto estelar compacto deformado rotacionalmente es (Weber, 1999)

T R(0) (E+P)(Q _ w)e/l+y+v+w62v—21/f
1(Q) =2 dr df. 2.92
@-=2n [ [ " (292)

2.2.5. Aceleracion inducida por acrecién de materia

Presentamos ahora un mecanismo que se conoce como aceleracién de la rotacién inducida
por acreciéon de materia (accretion-driven-spin-up) (Glendenning & Weber, 2001a). Estudia-
mos sistemas estelares binarios, donde una de las componentes es una EN. Consideramos el
escenario donde si bien la EN estd acretando masa de su compafera, el niimero bariénico
se conserva. Se ha estudiado que durante este escenario, la masa gravitacional de la estrella
cambia como maximo en ~ 0.05 My (ver por ejemplo Weber (1999) y sus referencias). En
estos sistemas, se espera que el fenémeno de aceleracién de la rotacién inducida por acrecién
sea muy comun, dado que la companera normal esta siendo acretada por la EN central.

Utilizamos un modelo de acrecién en el que el torque de giro de la materia que se acumula
provoca un cambio en el momento angular, J, de la estrella de acuerdo con la relacién (Elsner
& Lamb, 1977; Ghosh et al., 1977; Wadhwa et al., 2011):

o MAMry, — kur;3, (2.93)
dt

con k el coeficiente de acoplamiento visco-magnético, que toma, segin trabajos tedricos
previos un valor ~ 0.1 (Glendenning & Weber, 2001b), M es la tasa de acrecién de masa M. El
primer término de la ec. 2.93 representa el torque aplicado por la materia que se acumula y el
segundo por el CM de la EN y la viscosidad de la materia en el anillo de acrecién. El momento
magnético de la estrella se denota por u = R3B, el radio co-rotante por r. = (M/Q2)1/3, el
borde interno del anillo de acrecién por ry,, = éra, (€ ~ 1), y el radio de Alfvén en el cual
la densidad de energia magnética iguala la densidad total de energia cinética de la materia
en acrecién por rq = [u*/2MM?]Y7. La ecuacién anterior se puede escribir como una de
evoluciéon temporal para la velocidad angular, Q, de la estrella que acumula materia:
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105 = i@ - 20 T e, (294)

donde el término dI/dt se manifiesta sélo en la medida en que limita los periodos de
equilibrio a valores menores que la frecuencia de Kepler, Q.

En general, la rotacién estabiliza un modelo estelar contra el colapso gravitacional. Las
ENs pueden ser como maximo aproximadamente un 15 a 20 % mds masivas que a rotacién ce-
ro, dependiendo de la masa estelar y su EAE (ver por ejemplo, Friedman et al. (1986); Haensel
et al. (2009); Burgio et al. (2003); Koliogiannis et al. (2021)). Si la masa gravitacional de una
EN aumenta més alla de este limite debido a la acrecién de masa de una companera al mismo
tiempo que se gira, la estabilidad contra el colapso gravitacional se pierde irrevocablemente,
y la EN estd condenada a colapsar en un agujero negro.

Mientras acumula materia de una compaifiera, el campo magnético, B, decae de manera
muy significativa. Esta etapa puede durar hasta ~ 10° afios y causar un decaimiento del campo
por varios 6rdenes de magnitud. Muchos trabajos se han dedicado al estudio del decaimiento
del CM (ver, por ejemplo, los trabajos de Payne et al. (2008); Istomin & Semerikov (2016);
Igoshev et al. (2021) entre otras). Es un tema extremadamente complicado, con muchas
incertidumbres fisicas, como la ubicacién real del campo, ya sea en el ntcleo o la corteza,
el grado en que la corteza estd impregnada con impurezas, el calentamiento de la corteza
y la consiguiente reduccién en la conductividad y, por lo tanto, aumento en la decadencia
6hmica del campo, el apantallamiento del CM por material acrecentado, etc. Se cree que el
campo decae débilmente debido sélo a la resistencia 6hmica en pulsares canénicos, pero muy
significativamente si estd en érbita binaria con una estrella no degenerada de baja masa,
cuando el companero llena su l6bulo de Roche (Igoshev et al., 2021).

Si bien, no hay consenso sobre el decaimiento del CM, desde el punto de vista observa-
cional, sabemos que los ptlsares canénicos tienen campos de ~ 1011-10'3 G, mientras que los
piilsares de milisegundos tienen campos que se encuentran en el rango de ~ 103-10° G (Po-
tekhin et al., 2014). Nos basaremos en este hecho observacional y asumiremos que el campo
decae segin

B(t) = B(c0) + [B(0) — B(c0)] exp(—t/tq), (2.95)

con t = 0 al inicio de la acrecién.

Esta forma funcional que presenta un decaimiento desde un valor que se mantiene cons-
tante durante un periodo de tiempo y luego decae hacia un valor asintético captura el compor-
tamiento y caracteristicas generales observados en algunos trabajos que estudian la evolucion
del CM en el contexto de EN (Konar & Bhattacharya, 1999a,b; Konar, 2017).
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Resumen de esta seccién

Continuando con el cuadro de resumen anterior, una vez construida la EdE hibrida
para una estrella aislada y no rotante, se integraron las ecuaciones de TOV, ecuacio-
nes 2.64-2.65, que describen la estructura de la estrella. Mediante el ya mencionado
cbédigo NESTOR se obtiene una familia de modelos estelares para cada modelo con
diferente densidad central, €., como condicién inicial; es decir, para cada EdE ini-
cial. Obteniendo para cada familia cantidades globales como la masa, radio, masa
bariénica y deformabilidad de mareas, y magnitudes de estructura interna como
m(r), mp(r) y €(r).

Sin embargo, las ecuaciones de TOV no describen a las estrellas rotantes, y en este
caso fue necesario integrar las expresiones perturbativas de Hartle. Para hacerlo,
se adapté un codigo desarrollado por el Dr. Fridolin Weber, usando nuestra EdE
hibrida como parametros iniciales. Finalmente, con el objetivo de estudiar el efecto
de la acrecion de materia sobre una EN componente de un sistema binario, se adaptd
un tercer cdédigo de spin—up, usando nuevamente como variables de entrada nuestras
EHs. Ambos c6digos se encuentran descriptos en el Apéndice A.
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Capitulo 3

Resultados

Este capitulo esta separado en cuatro secciones, como lo fue el trabajo durante estos afos
de doctorado. La primera seccién 3.1 estd dedicada a proto-ENs, instantes después de su
formacion, donde alcanzan su maximo de temperatura. Modelaremos de manera simplificada
el proceso de evolucion para identificar y clasificar el comportamiento de las estrellas en
diferentes etapas de su evolucién. Para esto, usaremos estadios isoentrépicos, como fotografias
instantaneas de cada etapa. La seccién 3.2 esta enfocada en el tercer estadio analizado en la
seccion anterior: ENs ya formadas, frias, estaticas y en equilibrio hidrostatico.

Finalmente, la tercer y cuarta secciones estdn dedicadas a las configuraciones antes anali-
zadas en rotacion. Particularmente, en la seccién 3.3, se analizard como repercute la rotacién
en la estructura estelar, comparandola con el caso de estrellas estaticas. Por otro lado, en
la seccién (3.4), se describe la aceleracion inducida por acreciéon de materia, en el caso de
estrellas binarias donde una de las componentes es una EN. Se analiza, ademads, el impacto
del campo magnético y la tasa de acrecién de materia en la evolucién de estos sistemas y las
diferencias entre EN y EH en este tipo de proceso.

Cabe destacar que si bien presentamos nuestros resultados en el orden descripto, crono-
légicamente los calculamos de manera distinta. Comenzamos con el modelado de EHs frias,
para corroborar que satisfacen las restricciones observacionales actuales de ENs, pues al ser
la evolucién entre proto-EH y EH fria tan rdpida (del orden de unos pocos minutos), estas
restricciones deben cumplirse necesariamente para estrellas frias. Luego, se procedio6 a la ex-
tensién al modelado de EHs calientes, descripto en la seccién 3.1, donde se pretende recuperar
los resultados obtenidos a T = 0 para ese limite.

Los resultados obtenidos para estrellas frias dieron lugar a una publicaciéon en congreso
Curin et al. (2020) y una publicacién en Curin et al. (2021).

3.1. Proto-Estrellas hibridas isoentrépicas y su enfriamiento

Comenzaremos este estudio con el cilculo de las EAE de la proto-EH, para las fases
hadroénica y de quarks teniendo en cuenta las condiciones de equilibrio esenciales de la materia
en la proto-EH: la condicién de equilibrio-8, neutralidad de carga eléctrica y la conservacién
de los niimeros bariénico y lepténico, como ya fue explicado en la seccién 2.1 del capitulo 2
Evaluaremos la transiciéon de fase entre estas EAE y luego integraremos las ecuaciones de
equilibrio hidrostatico para construir diferentes familias de EHs. Més atn, evaluaremos la
estabilidad de la familia de estrellas encontradas prestando atencion a los modos de oscilacién
radiales de las EHs ante perturbaciones radiales.

Para realizar el analisis mencionado se utilizé el codigo NESTOR, descripto en detalle
en el Apéndice A. Dicho codigo permite el calculo sistematico de las EdE, su transicién
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Figura 3.1. Masa méaxima de las estrellas en funcién de Ay y Ky, para la materia de quarks
con fase CFL, en EHs frias, donde los parametros del FCM han sido fijados en Vi = 20 MeV
y Go = 0.009 GeV%. La curva blanca marca la restriccion de masa maxima My = 2.01Mg.

de fase (en caso de haberla) y la integracién de las ecuaciones de TOV, considerando el
criterio de estabilidad descripto en la seccién 2.1.1, que tiene en cuenta la naturaleza del
modo fundamental de oscilacién radial de la estrella. En este caso, el cdédigo fue corrido de
dos maneras distintas segin fue necesario: a entropia constante (con temperatura variable) o
a temperatura variable (con entropia constante), para establecer las instantaneas del modelo
simplificado de evolucién térmica (seccién 1.4).

3.1.1. Analisis del espacio de parametros del modelo

En este trabajo, hemos elegido como parametros del modelo los de la tabla 3.1, a fin de es-
tudiar las diferentes familias de EHs, manteniendo durante todo el estudio la parametrizacién
SWA4L para el modelo hadrénico.

Previo a este trabajo, las EHs han sido estudiadas repetidamente usando el FCM (Logote-
ta & Bombaci, 2013; Burgio & Zappala, 2016; Mariani et al., 2019; Khanmohamadi et al.,
2020). A partir de dichos trabajos, donde se realizan exhaustivos estudios de los parametros
del FCM, elegimos tomar dos casos generales para los valores de Vi y Go para concentrarnos
en estudiar el impacto de los otros pardametros que agregamos al modelo, relacionados con la
SC y las IV.

La fig. 3.1, muestra la masa maxima de las estrellas en funciéon de Ay y K, para la materia
de quarks con fase CFL, en EHs frias, para V| = 20 MeV y Gy = 0.009 GeV*. En esta figura,
puede verse la curva separatriz para la cual se establece la combinacién de pardametros del
modelo que satisface la restriccién de masa maxima minima, Mp,.x = 2.01My (curva blanca)
impuesta por las observaciones de pilsares masivos. Los casos elegidos de la tabla 3.1 son
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Set  Vi[MeV] G2[GeV?Y] K, [GeV™2] Ag[MeV]

Set 1 20 0.009 10 35
Set 2 10 0.01 10 35

Tabla 3.1. Conjuntos de pardmetros seleccionados del FCM extendido para calcular los
modelos estelares en el escenario de proto-EHs.

representativos de los valores de Ay y K, que cumplen con dicha restriccién.

En el caso de proto-ENs y su evolucién simplificada a ENs frias, vamos a tener en cuenta
solo un tipo de SC: la fase CFL. Por un lado, a densidades altas, donde el acoplamiento de
la QCD es débil, los estudios tedricos sugieren que el estado fundamental de la materia es un
estado particularmente simétrico, la fase CFL (Alford et al., 2008). A densidades més bajas,
la fase CFL puede no ser favorable y en cambio se emparejen solo los quarks u y d, fase
conocida como 2SC. Estudios teéricos de EH considerando una fase 2SC en la EdE, muestran
que las masas maximas en las familias de estrellas obtenidas no superan 1.8 My (ver Alford
et al. (2005) y sus referencias). Por otro lado, estudios de la fase 25C+s (considerada en esta
tesis a T = 0) dentro del modelo Nambu-Jona-Lasinio sugieren que debido al desajuste de
los momentos de Fermi entre los quarks u y d y el quark s, la fase 25C+s puede ocurrir sélo
en un pequefio rango del potencial quimico bariénico y es menos favorable que la fase CFL
desde el punto de vista energético (Mishra & Mishra, 2004; Huang, 2005).

Los pardmetros seleccionados del FCM extendido a la fase CFL con IV para calcular los
modelos estelares en el escenario de proto-EHs se muestran en la tabla 3.1. Para acotar los
valores de K, y Ag en la fase CFL con temperatura mayor a cero, realizamos un profundo
estudio del universo de parametros, que nos permitié concluir que:

= En general, para K, > 8 GeV™2 y Ag > 20 MeV, las familias de estrellas obtenidas
siempre alcanzaran las 2.01 Mg, independientemente de los valores del FCM.

= Para valores de Ay < 50 MeV, A = A(T) — 0, como veremos a lo largo de esta seccién.
Esto se debe a que la temperatura en la cual ocurre la transicién de fase hadrén-quarks
es 30 < T < 45 MeV, como puede observarse en las tablas 3.3 y 3.4. Notar que de todos
modos elegimos el valor de Ag = 35 MeV, tabla 3.1, puesto que para valores superiores
de Ag, no logramos reproducir los estadios isoentrépicos por limitaciones del modelo.

Analizamos la evolucién térmica mediante estadios isoentrépicos, como fueron descriptos
en la seccion 1.4. Estudiaremos el caso donde la materia de quarks desconfinada del nicleo
se encuentra no-apareada y el caso afectado por superconductividad de color del tipo CFL.
Las etapas a considerar de la evolucién simplificada de las proto-EH, serén las (2), (3) y (4)
de la fig. 1.11. Estos estadios, seran descriptos a partir de sus intermedios, como se indica en
la tabla 3.2.

Las tablas 3.3 y 3.4, dan los set 1 y set 2 de parametros utilizados a lo largo de toda esta
tesis respectivamente. El color asignado, serd el de las curvas que representan esas etapas a
lo largo de todo el capitulo.

3.1.2. Ecuaciones de estado y transicién de fase

Construimos las EdE hibridas, considerando para la fase hadrénica el modelo de campo
medio y para la fase de quarks el FCM extendido para cada escenario isonentrépico corres-
pondiente. La fase de quarks serd evaluada con y sin di-quarks CFL. Recordemos ademas
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Estadio s Fraccién leptonica  Descripcién

I s~1 0<YL <04 Estadio (2) descripto en la fig. 1.11.

II s~1 0<YL <04 La estrella comienza su desleptonizacion (entre los
paneles (2) y (3) de la figura).

111 s ~2 Y, =0 Al ser transparente a neutrinos, alcanza su maxima
temperatura (panel (3)).

v s~1.5 Y, =0 La estrella comienza a enfriarse luego de alcanzar
su maximo de temperatura, pues el niicleo se vuelve
transparente a neutrinos (entre los paneles (3) y (4)).

A% s<1 Y, =0 Continia el enfriamiento. No quedan neutrinos
y la entropia por barién continda bajando.

VI s~0 Y, =0 Estrella ya formada, con temperatura nula (panel 4)

Tabla 3.2. Estadios de evoluciéon de proto-EH, descriptos a partir de la figura 1.11.

Etiqueta Estadio CFL/unpair s T;r MeV] Yr  Color
(a) I CFL ~1 30 0.1 Rosa
(b) I CFL ~ 1.6 45 0.1  Azul
(c) v CFL ~15 40 0.0 Violeta
(d) VI CFL 0 0 0.0 Rojo
(e) I Sin aparear  ~ 1 18 0.1  Rosa
(f) v Sin aparear ~ 1.45 25 0.1  Azul
(g) \Y% Sin aparear ~ 0.5 10 0.0  Verde
(h) VI Sin aparear 0 0 0.0  Rojo

Tabla 3.3. Tabla de los estadios completos para el Set 1 de la tabla 3.1. El nimero de
estadio corresponde a la enumeracién de la tabla 3.2 y el color a la curva graficada a lo
largo de esta tesis. La temperatura indicada se refiere a la de la transicion de fase.

Etiqueta Estadio CFL/unpair s T;r [MeV] Yr  Color
(a) I CFL ~ 1.2 30 0.1  Rosa
(b) I CFL ~14 33 0.1  Azul
(c) v CFL ~16 45 0.0 Violeta
(d) VI CFL 0 0 0.0  Rojo
(e) I Sin aparear ~ 1 18 0.1  Rosa
(f) 1AY Sin aparear ~ 1.5 25 0.1 Azul
(g) A% Sin aparear ~ 0.6 12 0.0 Verde
(h) VI Sin aparear 0 0 0.0 Rojo

Tabla 3.4. Tabla de los estadios completos para el Set 2 de la tabla 3.1. El ntimero de
estadio corresponde a la enumeracién de la tabla 3.2 y el color a la curva graficada a lo
largo de esta tesis. La temperatura indicada se refiere a la de la transicién de fase.
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Figura 3.2. Ecuacién de estado para el Set 1 de la tabla 3.3, donde en el panel de la
izquierda se muestra la evolucién térmica de la EH con materia nuclear de quarks con fase
CFL y a la derecha materia nuclear sin aparear.
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Figura 3.3. Idem fig. 3.2 para el Set 2 de la tabla 3.4.

que consideraremos una transicion de fase bajo la construccion de Maxwell, neutralidad de
carga eléctrica local, equilibrio quimico bajo interacciones débiles y conservacion del ntimero
bariénico. El equilibrio mecanico y térmico estd tenido en cuenta, mediante las condiciones
Py =Pgo, Ty =Tp y Gu = G, donde los subindices H y Q representan a la materia hadrénica
y de quarks respectivamente, a cada lado de la interfaz.

Como resultado, la EAE para los diferentes estadios de la evolucién térmica para el set 1
se muestran en la fig. 3.2 y 3.3 para el set 2. Aqui se puede observar que, a medida que la
estrella se enfria, la EAE se endurece, es decir, la materia se vuelve mas incompresible: para
un € fijo, el valor de P es mayor.

En todos los casos, la transiciéon de fase se dard a densidades de energia alta y presiones
por encima de los 300MeV /fm®. Particularmente, para s ~ 1, a pesar de que los neutrinos
suavizan la EdE, su contribucién retarda ain més la transicién de fase como se ve en las
figuras 3.2 y 3.3.

Por otro lado, en la fig. 3.4 se muestra la relacion entre la temperatura y la densidad
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Figura 3.4. Relacién entre la temperatura y la densidad bariénica en unidades de ny,
para el set 2 de pardmetros (tabla 3.4) con un ntcleo superconductor de color. Las lineas
punteadas corresponden al salto dado por la transiciéon de fase abrupta.

bariénica para cada estadio de entropia por barién fija. En este caso, sélo mostramos los
resultados para el set 2, con un ntcleo superconductor de color, puesto que los deméas son
cualitativamente iguales. El salto en el grafico se debe a la transicién de fase abrupta, donde
temperatura y entropia se mantienen iguales, correspondiendo el lado izquierdo a la fase
hadroénica y derecho a la de quarks desconfinados. Notar que independientemente del estadio
considerado, la temperatura de la fase de quarks, es siempre mayor que la de la fase hadrénica.
La introduccién de quarks aumenta el calor especifico de la materia, simplemente porque hay
mas componentes, y ademas porque los quarks son mas relativistas que los hadrones. Estos
resultados sugieren que la temperatura serd menor en una proto-EN que contenga quarks en
comparaciéon con estrellas sin quarks en su interior.

Estos perfiles de temperatura obtenidos y los valores para los maximos de cada etapa
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.

Ademas, comparamos estos nuevos resultados con los previos obtenidos por Mariani et al.
(2017). En el trabajo mencionado, no estaba garantizado el equilibrio térmico en las estrellas
calientes, resultando en diferencias de temperaturas muy significativas en las fases hadrénica
y de quarks para s ~ 2. En nuestro trabajo, si estd garantizado el equilibrio termodinamico,
pero no logramos reproducir el estadio s ~ 2 de las instantaneas isoentrépicas.

Por otro lado, veamos el comportamiento de las poblaciones de particulas en el modelo
hadrénico a medida que la densidad aumenta. La fig. 3.6 muestra las poblaciones de particulas
para las EdE utilizadas en este trabajo para el set 2. La etiqueta en las figuras del lado superior
derecho indica cual de todas las EdE esta siendo graficada. Puede verse que la poblacion de
particulas depende fuertemente de la entropia por barién s y la fraccién lepténica Yy .

En todos los casos, independientemente de la entropia la poblacién de neutrones decae en
forma abrupta y sistemdaticamente. Para las resonancias A, A~ es poblado primero, reempla-
zando algunos de los electrones de alta energia. Los estados A y A* son poblados a densidades
que son apenas mayores que la densidad de saturacién nuclear. Finalmente, A** aparece a
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Figura 3.5. Poblaciones de particulas, Y;, de la fase hadronica a entropia constante, usando
la parametrizacion SW4L. La linea negra vertical marca la transicién de fase abrupta, segin
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3.1. Proto-Estrellas hibridas isoentrépicas y su enfriamiento

densidades mayores que 3 ng . Por lo tanto, en nuestro modelo todas estas particulas existen
uinicamente en los nicleos externos de las proto-EN. Por otro lado se puede ver la abundancia
de electrones en la materia donde la fraccién lepténica es distinta de cero, y los neutrinos
estan presentes (paneles (a) y (b) de la fig. 3.6 ).

Respecto de la extraneza contenida en los hiperones, su principal contribucién viene de
las particulas A y E, cuya poblaciéon crece mondétonamente con la densidad, dominando la
composicion de materia a densidades muy altas. Otras especies de hiperones estan presentes,
pero en menor grado.

Notar que en el caso de temperatura nula, panel (d) de la fig. 3.6, la composicién de
particulas se simplifica de manera significativa, quedando solo presentes neutrones, protones,
electrones, muones y particulas A, 2=, A° y A™, de las quince consideradas en paneles para
temperatura finita. Este comportamiento, es tipico en los modelos hadrénicos con s = 0, como
puede verse en trabajos (ver por ejemplo los trabajos de Malfatti et al. (2019) y Sedrakian &
Harutyunyan (2022).

Hemos decidido presentar solo los resultados para el set 2 por ser cualitativamente simi-
lares con los del set 1.

Para los casos particulares inicial y final de la vida de la proto-EH, con s ~ 1y s =0
respectivamente, se presentan en las figuras 3.7, el comportamiento de las particulas para la
fase de quarks, es decir, luego del salto dado por la transiciéon de fase. Dicho salto, se muestra
como un enrejado color fucsia en la figura.

En el lado derecho al salto en densidad en ambos paneles de la fig. 3.7, se puede ver que el
comportamiento que presentan quarks y leptones, corresponde a la imposicién de neutralidad
de carga en nuestros modelos.

3.1.3. Estructura estelar y estabilidad dinamica

Una vez obtenida la EdE hibrida, integramos las ecuaciones de TOV, 2.64 y 2.65, para
resolver la estructura estelar de las EHs. Esta integracién, resulta en una familia de estrellas
en equilibrio hidrostatico a partir de los parametros elegidos del modelo. Cada una de las
estrellas, tendra diferente densidad central como condicién inicial. De este modo, podemos
obtener la relacién masa-radio a partir de las EAE. Mas atn, estudiaremos la estabilidad de
esos objetos al considerar transiciones de fase hadron-quark lentas y rapidas, de acuerdo a lo
discutido en la seccion 2.1.1.

Tal como mencionamos previamente, subseccién 3.1.1, hemos considerado diferentes com-
binaciones para los parametros del FCM de manera de satisfacer en todos los casos la restric-
cion Mpyax ~ 2 Mg. La relaciéon masa-radio de los estadios considerados se muestran en las
figuras 3.8 y 3.9, para el set 1 y 2 de pardmetros de la tabla 3.1, respectivamente. En ambos
casos, en el panel izquierdo se encuentran graficado los casos con materia CFL en el nicleo
de las EHs, y en el derecho sin materia superconductora de color.

En las figuras del plano M — R, 3.8 y 3.9, puede verse 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 sélo se
mantiene hasta el valor maximo, My, a partir del cual, hacia densidades centrales mayores,
las configuraciones se vuelven inestables. En cambio, si la transicion de fase es lenta, la
condicion de estabilidad ya no queda determinada por la relaciéon dM/de. > 0, por lo que
pueden aparecer soluciones estables mas alla del maximo, My,.x. Es este sentido, se abre la
puerta a la posibilidad de que los objetos con mayor masa podrian ser EHs con transiciéon de
fase abrupta con conversiones lentas llamadas SSHSs por sus siglas en inglés (Lugones et al.,
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Figura 3.7. Poblaciones de particulas a entropia constante, para los estadios inicial y final.
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Figura 3.8. Relaciéon masa-radio para las proto-EHs, para el set 1. En el panel superior se
muestran las EH con superconductividad de color en su niicleo y en el inferior las curvas con
materia de quarks sin aparear. En cada curva a entropia por barién 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 mas alld del asterisco son inestables, debido a que alli
wg < 0. Por otro lado, las nubes correspondientes a GW170817 y GW190425 vienen dadas
por las mediciones de ondas gravitacionales; las J07404+6620 corresponden a un sistema
binario cuya una componente es un pulsar; J00304-0452 a las mediciones del pilsar aislado
de milisegundos y finalmente las barras alrededor de las 2 Mg a las mediciones de pulsares
de gran masa (todas las respectivas referencias se encuentra en el texto).

61



3. Resultados

L I I ‘/,, I — U U i
2 - _—
15 :
3 I
=
s 1+ -
[ Gw170817-1 J0030+0451-1
GW170817-2 J0030+0451-2
0.5 [ Gw190425-1 — a
7 GW190425-2 — b
Fl o J0740+6620-1 — c —
1 J0740+6620-2 — d | |
0 [ | [ | [ | [ | [ [ [
8 9 10 11 12 13 14 15 16
R [km]
[ T T T [ T [ T T
2 - —
15 + L}; I
3 I
s
= 1+ -
[ Gw170817-1 J0030+0451-1
GW170817-2 J0030+0451-2
0.5 1 Gw190425-1 — e .
7 GW190425-2 — f \
| 1 J0740+6620-1 — g —_———
1 J0740+6620-2 — h
0 [ | [ | [ | [ | [ | [ | [ | | | |
8 9 10 11 12 13 14 15 16

R [km]

Figura 3.9. Idem fig. 3.8 para el set 2.
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3.1. Proto-Estrellas hibridas isoentrépicas y su enfriamiento

2023). Estas estrellas se caracterizan por ser estables frente a perturbaciones radiales més
alla del pico de masa maxima.

En las cuatro figuras presentadas (3.8 y 3.9), la configuracién terminal para cada curva
se indica con un asterisco, la cual corresponde a la tltima estrella estable bajo el criterio de
transiciones de fase lentas; tal que, la regiéon de cada curva representada con linea continua
indica las configuraciones 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 méas alld del maximo. También, en
cada relacién masa-radio, existe una configuracién particular, marcada 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 hadron-quark en su interior y poseen un nicleo interior de materia de quarks libres. Es
importante notar que en todos los casos las estrellas presentan esta transicion antes de volverse
inestables; en otras palabras, todas las configuraciones de masa méaxima serdn hibridas y no
puramente hadrénicas en la rama extendida.

Por otro lado, a medida que va evolucionando la estrella en los distintos estadios de entro-
pia constante, las masas maximas en las diferentes familias de estrellas se vuelven menores.
En el caso con CFL, la curva rosa tendra la mayor masa maxima con s ~ 1, luego la azul,
luego la violeta y finalmente la roja, para ambos casos en los sets de parametros, paneles
izquierdos de las figuras 3.8 y 3.9.

Finalmente, se senalan en los diagramas M —R (figuras 3.8 y 3.9) las cotas observacionales,
dadas por la deteccién de ondas gravitacionales (Abbott et al., 2018; Cromartie & et al., 2020)
y mediciones de pulsares (en sistemas binarios o aislados) (Riley & et al., 2019; Riley et al.,
2021; Miller & et al., 2019; Miller et al., 2021). Es claro que para s = 0 (curva roja) se cumplen
todas las restricciones.

Continuando con el analisis de estabilidad de las configuraciones frias, usamos como hipé-
tesis que la masa baridnica permanece constante durante las etapas de la evolucién térmica
de la estrella consideradas en este trabajo, debido a que la mayor cantidad de la acrecién de
materia ocurre en etapas previas (Chevalier, 1988) quedando fija transcurrido aproximada-
mente medio segundo luego del evento supernova (ver, por ejemplo, el trabajo de Burrows &
Vartanyan, 2021; Burrows et al., 2019; Boccioli et al., 2022, y referencias alli mencionadas).

Los resultados del estudio del plano Mp—M para el estadio inicial (s ~ 1) y final (s = 0) se
muestran en las figuras 3.10 y 3.11, para los sets 1 y 2 respectivamente. Cada plano contiene
los estadios isoentrépicos, separados entre los nicleos con y sin superconductividad de color
(panel izquierdo/derecho). En las figuras, se puede ver que Mg aumenta a medida que Mg
aumenta, hasta que se alcanza un valor maximo. Para el caso de transicién 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. El circulo del color sobre
las curvas, marca la transicién de fase: las configuraciones a la izquierda de este circulo seran
hadroénicas y a la derecha EHs. La linea punteada vertical a marca la transicién de fase en la
curva roja, la linea b el valor maximo de la curva roja y la linea ¢ muestra los puntos donde
ocurre la transicién de fase en la curva rosa que ademaés coincide con su maximo de masas.
El estadio inicial para ambas figuras 3.10 y 3.11 es la curva rosa donde s ~ 1.

Utilizando el analisis de estabilidad descripto en al seccién 2.2.2 del capitulo 2, estudiare-
mos la evolucién térmica de las EHs trazando lineas verticales en el diagrama (Mp constante).
El posible de ver que para estadios tempranos, la transicién de fase coincidird con la masa
maxima, de manera que todas las configuraciones presentadas inicialmente seran hadrénicas,
como vimos en los diagramas M — R, figuras 3.8 y 3.9.
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Figura 3.10. Plano Mg — M para el set 1. Para transicion de fase rapida, las soluciones son
estables hasta la masa maxima; para el caso de transicion de fase lenta, cada curva completa
representa todas las configuraciones estables. En cada curva isoentrépica, el punto circular
indica la aparicién del niucleo de materia de quarks. La linea punteada vertical a marca la
transicién de fase en la curva roja, la linea b el valor méaximo de la curva roja y la linea ¢
muestra los puntos donde ocurre la transicién de fase en la curva rosa que ademaés coincide
con su maximo de masas. En el panel izquierdo se muestra el caso de considerar un nicleo
de quarks con CFL, mientras que en el derecho se muestra el caso unpaired.
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Figura 3.11. Idem fig. 3.10 para el set 2.
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3.1. Proto-Estrellas hibridas isoentrépicas y su enfriamiento

De las figuras 3.10 y 3.11, se muestra que, al trazar lineas a Mp constantes, para Mg < Mg,
donde M g corresponde a al masa bariénica dada para la curva vertical b, las configuraciones
iniciaran como estrellas hadrénicas y terminaran su vida como estrellas estables frias. Mas
atn, las configuraciones que se encuentren entre las curvas a y b, Mg < Mp < M g , tendran
con nucleo de quarks con (sin) materia superconductora de color segin corresponda al panel
izquierdo (derecho). las configuraciones que se encuentran entre las curvas b y ¢, colapsaran
antes de llegar al enfriamiento. En el caso de configuraciones con Mp mayores a la maxima
de la curva rosa, es decir el lado derecho de la curva ¢, la proto-EH nunca se formara y el
remanente de la supernova colapsara directamente a un agujero negro.

Notar que para s = 0, existen configuraciones hadronicas de la misma masa baridénica
que la EH fria, para menos masas gravitacionales, de manera que la EH fria podria decaer
en su gemela hadrénica. Dicho fenémeno podria ocurrir debido a alguna perturbacién gran-
de, que desestabilice la estrella y produzca alguna clase de evento de colapso catastrofico,
dando lugar a que el objeto compacto expulse parte de su masa gravitacional a través de
diferentes formas de energia. Es importante sefialar que, si este tipo de transiciones entre
configuraciones 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
involucradas. Una estimacion promedio de esta energia, basada en las transiciones estudiadas,
resulta Elperada = AM ¢ ~ 0.05 Mg ¢? = 5 x 10°? erg (Nakar, 2007; Rezzolla et al., 2011). Un
estudio andlisis fue estudiado en Mariani et al. (2019) y Logoteta et al. (2022).

Resumiendo, a pesar de que encontramos configuraciones de proto-EHs que se desestabili-
zarian durante el proceso de enfriamiento, también obtenemos configuraciones de proto-EHs
que alcanzarian el estado de EH fria sin perder la estabilidad y, ademas, llegaran a la cota
dada por los piilsares masivos de 2 M.

Finalmente, en las figuras 3.12 y 3.13, presentamos la deformabilidad de marea adimen-
sional, A, en funciéon de la masa gravitacional para las configuraciones hibridas de los set
1 y 2 de la tabla 3.1 respectivamente. Todos los modelos presentan estrellas puramente de
hadrones para masas M < 1.4 Mg y son consistentes con la restriccién 70 < A14 < 580
deducida de GW170817 Abbott et al. (2018). Notar que para el caso de estrellas frias, se
cumplen las restricciones.

Ademas, se observa que las EHs a lo largo de la rama estelar gemela a las hadronicas,
tienen deformabilidades de marea que se encuentran en una linea horizontal casi recta.

Cuando se asumen conversiones rapidas, cuanto mayor es la masa, menor es A (Chatziioan-
nou et al., 2018). Sin embargo, para las SSHSs, A puede disminuir o aumentar con M. Mas
aun, para ramas extendidas mas largas que las encontradas con este modelo (ver, por ejem-
plo, Lugones et al., 2023), se obtendra para cierta masa fija valores de A muy pequenos, y a
través de mediciones de ondas gravitacionales, podria poner a prueba observacionalmente la
hipdtesis de las SSHSs.
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Figura 3.12. Deformabilidad de marea adimensional en funcién de la masa gravitacional
para set 1 de pardmetros de la tabla 3.1, con la restriccién obtenida de GW170817 (Abbott
et al., 2019). En el panel izquierdo se muestran resultados con fase CFL, mientras que en el
derecho sin ella. Las configuraciones estelares estables mas alld de la masa maxima tienen
valores muy pequefios de A, que son casi independientes de la masa. Las posiciones de las
estrellas terminales de la rama de estrellas gemelas (obtenidas para una conversién lenta de
hadrones a quarks) estdn marcadas con asteriscos.
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Figura 3.13. Idem fig. 3.12 para el set 2 de pardmetros de la tabla 3.1.
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3.2. Estrellas hibridas frias con ntcleos superconductores de color

3.2. Estrellas hibridas frias con nuicleos superconductores de
color

En esta segunda seccién, continuaremos con el estudio de las EHs descriptas anteriormente
en la seccion 3.1, considerando sélo la tltima etapa evolutiva, es decir, estrellas frias y en
equilibrio hidrostatico.

Trabajaremos con los mismos modelos ya descriptos en la seccién 2.1.3 del capitulo 2,
considerando el limite de T — 0.

En este escenario, a diferencia en los demés estadios, estudiaremos la materia de quarks en
dos fases superconductoras de color diferentes, CFL o 25C+-s, y la posibilidad de transiciones
secuenciales (hadrén-quark, quark-quark) en materia ultra densa.

Este trabajo fue desarrollado durante la primer mitad del Doctorado, cuyos resultados
fueron publicados en el trabajo Curin et al. (2021).

3.2.1. Analisis del espacio de parametros: Vi, G2, Ky, Ag

Los pardmetros del FCM elegidos en esta parte del trabajo, seran los mismos que de la
seccion anterior, tabla 3.1. Cabe destacar que para estrellas frias, las EHs con V; = 20 MeV
y Go = 0.009 GeV* no satisfacen la restriccion de M,,qx 2 2.01 My a menos que se incluyan
interacciones vectoriales y superconductividad de color en el modelo.

Comenzamos analizando los efectos de variar los valores de K, y Ag en las EdE y la
relacion masa-radio (M — R) de las EHs, como se muestra en las figuras 3.14-3.17. Todas las
EdE hibridas mostradas tienen la caracteristica que la presién de transiciéon hadrén-quark, Pt
debe ser mayor que aproximadamente 200 MeV fm ™2 para que se pueda satisfacer la condicién
de la masa de 2 M. Esto tiene implicaciones directas para la apariciéon de materia de quarks en
los nicleos de las EHs. Un estudio exhaustivo del rango de valores de Ky y Ag (incluyendo los
valores de V1 y G2) muestra que la conversién rapida de materia hadrénica a materia de quarks
desestabiliza las EHs. Este hallazgo es independiente del tipo de fase superconductora de color
considerada; sino que existen varios casos donde la presiéon de transicién es lo suficientemente
alta de manera que no se encontrard rama estable “tradicional” (ver por ejemplo los trabajos
de Ranea-Sandoval et al. (2016); Malfatti et al. (2020); Lugones et al. (2023), entre otros).

En las figuras 3.14 y 3.15 mostramos las EdE hibridas y las correspondientes relaciones
M — R de las HSs calculadas para las fases 25C+s y CFL. El valor para el gap de supercon-
ductividad es Ag = 35 MeV, y los valores de K, van desde cero hasta 15 GeV~2. Notar que
al considerar CFL con Ag = 35 MeV, y K, = 10 GeV~2 se presentada el mismo caso utilizado
para temperatura finita, set 1 en la tabla 3.1. En los paneles izquierdos, observamos céomo la
presion en la que ocurre la transicion de fase aumenta y la brecha de densidad de energia se
ensancha a medida que K, aumenta. Por otro lado, el aumento de K, endurece la EdE, es
decir, para igual densidad de energia la presién aumenta.

Los puntos sélidos mostrados en las relaciones M — R, paneles derechos de las figuras 3.14 y
3.15, marcan la apariciéon de nicleos de materia de quarks superconductores de color en estas
estrellas. Lo mas interesante es que la aparicion de tal materia no desestabiliza las estrellas si
las conversiones de materia hadrénica a materia de quarks proceden lentamente: las estrellas
permanecen estables en un régimen extendido en el diagrama M — R. Sus masas terminales
estdn marcados con asteriscos en las figuras 3.14 y 3.15).

Las figuras 3.16 y 3.17, muestran las EAE y relacién M — R de las EHs con materia 25C+s
y CFL en sus nucleos, con el valor de K, constante y una variacién el gap de energia de los
diquark. Podemos observar que variar el valor de Ag en la fase 2SC+s tiene poco impacto en
la EAE hibrida. Sin embargo, para la fase CFL, el impacto es mas pronunciado. En ambos
casos, la rigidez de la EAE no cambia significativamente para los diferentes valores de Ag. El
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Figura 3.14. A la izquiera de muestra la EdE hibrida y a la derecha la relacién masa-radio
para la fase 2SC+s con un valor fijo del gap superconductor Ay = 35 MeV, para diferentes
valores del parametro K,. En el panel izquierdo, la regién gris muestra las restricciones
presentadas en Annala et al. (2020). Los puntos sélidos en el diagrama M — R indican la
aparicion de la fase superconductora de color, justo antes del pico de masa maximo. Para
conversiones rapidas, las configuraciones estelares a la izquierda de cada masa maxima son
inestables y la existencia de EHs es solo marginal. Para conversiones lentas, existe una rama
de estabilidad extendida. Las configuraciones estables se muestran con lineas continuas. Las
configuraciones terminales estdn marcadas con asteriscos.
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Figura 3.15. Idem fig. 3.14 pero para la fase CFL.
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Figura 3.16. EdE hibrida y relaciéon masa-radio para la fase 25C+s con un valor fijo de
brecha K, = 10 GeV~2, para diferentes valores del parametro Ag. En el panel izquierdo, la
EdE, la regién gris muestra las restricciones presentadas en Annala et al. (2020). Los puntos
sblidos en el diagrama M — R indican la aparicién de la fase superconductora de color, justo
antes del pico de masa méaximo. Para conversiones rapidas, las configuraciones estelares a
la izquierda de cada masa méxima son inestables y la existencia de EHs es solo marginal.
Para conversiones lentas, existe una rama de estabilidad extendida. Las configuraciones
estables se muestran con lineas continuas. Las configuraciones terminales estdn marcadas
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Figura 3.17. Idem fig. 3.16 para la fase CFL.
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Set Quark Phase K, (GeV~2) Ag MeV

i 25C+s 15 90
ii 25C+s 10 30
iii CFL 10 30
iv CFL 15 30

Tabla 3.5. Set de pardmetros elegidos para EHs frias, presentados en Curin et al. (2021).

aumento de Ag conduce a cambios algo menores en la densidad de energia en la regiéon de
transicion. Este efecto es més notable en la fase CFL que en la fase 2SC+s. Las principales
diferencias aparecen en la presién de transicién, donde un valor mas alto de Ay conduce a una
presion de transicion més baja. Esto, por supuesto, tiene consecuencias para la aparicién de
nicleos de quarks superconductores en las EHs, en particular, repercute en la rama extendida
y estable de las EHs, panel derecho de las figuras 3.16 y 3.17. Una caracteristica comiin es que
el aumento del valor de K, lleva a acortar la rama extendida de objetos compactos estables,
como se observa en el panel derecho de las figuras 3.14 y 3.15.

3.2.2. Restricciones Astrofisicas

En la fig. 3.18, exploramos los valores de masa maxima EHs en el plano K,-Ag para el caso
de materia de quarks con 25C+s (mismo andlisis realizado para la fase CFL en la seccién 3.1,
fig. 3.1). La restriccién de masa gravitacional de 2.01 My impuesta por la estimacién de la
masa de los pulsares PSR J1614-2230, PSR J0348+0432 y PSR J0740+6620 se muestra con
la curva blanca. Se puede ver que nuestros modelos satisfacen esta restriccion de masa para
un amplio rango de valores de K, y Ag. Una combinaciéon de tales valores se recopila en la
tabla 3.5, que se utilizard a continuacién. Como mencionamos al principio de la seccién, las
EHs con Vi = 20 MeV y G2 = 0.009 GeV* no satisfacen la restricciéon de M= 2.01 Mg a
menos que se incluyan interacciones vectoriales y superconductividad de color en el modelo.
Ademas, la posibilidad de obtener EHs lo suficientemente masivas con materia de quarks
superconductora en sus nucleos aumenta si Ag aumenta, para un amplio rango de valores
de K, con K, > 8 GeV~2. Esto es mas notable para estrellas con un niicleo CFL panel
derecho, de la fig. 3.1. Al comparar los paneles de los gréaficos realizados para ambas fases
superconductoras entre si, se muestra que el espacio de parametros que conduce a EHs lo
suficientemente masivas con nucleos 25C+s es mas estrecho. Para la fase 25C+s, fig. 3.18,
las estrellas con Mpax (a lo largo de la curva blanca) corresponden a valores de K, alrededor
de 7 GeV~2. Esta situacion es bastante diferente cuando se considera la fase CFL, donde se
muestra que las masas maximas dependen bastante tanto de K, como de Ay.

En la fig. 3.19, mostramos las curvas M — R, que corresponden a configuraciones de es-
trellas hibridas construidas usando los parametros que se enumeran en la tabla 3.5. Estas
curvas son consistentes con la restriccién de masa de 2 My establecida por pulsares masivos,
observaciones de NICER, asi como los datos de estrellas de neutrones extraidos del evento
de ondas gravitacionales GW170817 y GW190425. Observamos que, al asumir una conver-
sién lenta de hadrones a quarks, cada modelo predice la existencia de estrellas gemelas (o
“twins”) de alta masa. Debido a esta posibilidad, los ptlsares observados de 2 My podrian
ser ENs o EHs. Los radios de estas ultimas podrian ser hasta 1.5 km mas pequefios que los
de las ENs. Ademas, para el conjunto de pardmetros (iii) de la tabla 3.5, encontramos que la
correspondiente rama extendida de estrellas hibridas podria incluso explicar la componente
estelar de alta masa del sistema binario GW190425 Abbott & et al. (2020).

También hemos explorado la posibilidad de transiciones de fase secuenciales entre las dos

70



3.3. EHs rotantes y su consecuencias en la estructura
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Figura 3.18. Masa méxima de las estrellas en funcién de Ay y Ky, para la materia de
quarks 2SC+s. La curva blanca marca la restricciéon de masa maxima My, = 2.01 M.

EdE de materia de quarks diferentes, es decir, la ocurrencia de una transiciéon de la materia de
quarks de la fase 25C+s a la fase CFL. Encontramos que tal transicién secuencial es posible,
pero las relaciones M-R no cumplen con la restriccién de masa de 2 M.

Por otro lado, en la fig. 3.20, presentamos la deformabilidad de marea adimensional, A,
en el cual las configuraciones se comportan de igual manera que el caso de s = 0 presentado
para la seccién 3.1, figuras 3.12 y 3.13.

3.3. EHs rotantes y su consecuencias en la estructura

En esta seccién mostraremos las secuencias estelares resultantes para las EdE parametri-
zadas por la tabla 3.1. Cabe destacar, que s6lo mostraremos los resultados dados para el set 1,
pues resultan cualitativamente similares a los del set 2. Para cada EdE, consideraremos dos
casos limite: (1) el caso esféricamente simétrico, en el que las ENs no estédn rotando (mostrado
anteriormente en la seccién 3.1), y (2) el caso en el que todas las estrellas de la secuencia
estan rotando a sus respectivas frecuencias de desprendimiento de masa por el ecuador: su
frecuencia de Kepler, Qg . También mostraremos configuraciones de masa baridnica constante
que conectan la secuencia de frecuencia de Kepler con la secuencia estatica. Estas curvas de
masa baridnica constante representan el camino seguido por una estrella que nace con una
frecuencia de rotacion alta y luego se desacelera hasta una frecuencia de cero.

Desde un punto de vista intuitivo, en un objeto compacto que se encuentra rotando,
se espera que la fuerza centrifuga cree un ambiente menos denso, contrarrestando la fuerza
gravitacional que contrae la materia hacia el centro del objeto.

Generalmente, el debilitamiento de la fuerza centrifuga acompanado por la desaceleracién
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Figura 3.19. Relacién M — R de las EdE seleccionadas (tabla 3.5). Los puntos sélidos indi-
can la presencia de materia de quarks superconductoras en las EHs, justo antes del pico de
masa maxima. Para una conversion rapida de la materia, las configuraciones estelares a la
izquierda de cada estrella de masa méaxima son inestables. Para conversiones lentas, existen
ramas extendidas de estrellas estables que terminan en las ubicaciones marcadas con asteris-
cos. Las regiones sombreadas corresponden a restricciones impuestas por las observaciones
de GW170817, GW190425 y NICER de PSR J0030+0451. Las bandas horizontales rosadas
indican restricciones impuestas por pulsares J0740+6620, J0348+0432 vy J1614-2230.
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Figura 3.20. Deformabilidad de marea adimensional en funcién de la masa gravitacional,
con la restriccién obtenida de GW170817 Abbott et al. (2019). Las configuraciones estelares
estables mas alld de la masa maxima tienen valores muy pequenos de A, que son casi
independientes de la masa. Las posiciones de las estrellas terminales de la rama de estrellas
gemelas (obtenidas para una conversién lenta de hadrones a quarks) estdn marcadas con
asteriscos.
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Mp [Mo] Tipo Periodo[s] Qg [Hz]

1.6 Hadrénica 1.5 x10™*  1059.49
2.2 Hadrénica 1.2 x107%  1302.92
2.4 Hadrénica 1.1 x107*  1395.86
2.4 Hibrida 8 x10™®  1939.30

Tabla 3.6. Frecuencias de Kepler de los objetos frios que seran estudiados a masa bariénica
constante.

de un cuerpo en rotaciéon causa un aumento en su densidad central, sobre todo en el caso de
EHs. La velocidad de la estrella varia desde la frecuencia de Kepler, Qg , hasta rotaciéon nula,
mientras que el niimero bariénico se mantiene constante, como deberia ser para una ENs en
rotacién aislada que disminuye su velocidad con el tiempo debido a la pérdida de energia
rotacional (Glendenning et al., 1997).

Este concepto ha sido explorado en el contexto de objetos compactos como un mecanismo
potencial para inducir una transicién de fase hadrén-quark a medida que una EN disminuye
su velocidad de rotacién (Mellinger et al., 2017; Chubarian et al., 2000; Glendenning & Weber,
2001a).

Tengamos en cuenta, que durante este trabajo consideramos transiciones de fase abruptas
de conversiones tanto rapidas y lentas, como hemos definido en la seccién 3.1 el concepto de
SSHSs.

Si la masa y la frecuencia rotacional inicial de un pilsar son tales que durante su fase de
desaceleraciéon, supera la densidad critica para la transicion de fase hadrén-quark, primero
en el centro donde la densidad es mas alta y luego en una regiéon que se expande en direccién
radial hacia fuera desde el centro de la estrella, la materia se convertira de la fase de materia
nuclear relativamente incompresible a la fase de materia de quarks altamente compresible
(Weber, 1999). Después de que la materia de quarks pura domina en el nicleo, la estrella
se contraeria significativamente y su momento de inercia disminuiria bruscamente, lo cual es
la secuencia comun de transicion de fase de materia confinada a desconfinada (Glendenning
et al., 1997; Chubarian et al., 2000).

3.3.1. Rotaciéon y estabilidad

En las figuras 3.21, 3.22 y 3.23 se muestran las relaciones masa-densidad central, masa-
radio y masa-momento de inercia respectivamente, para las EJE descriptas en la tabla 3.3.
Mostramos las secuencias estelares calculadas para modelos esféricos y de rotacion maxima.
En todos los casos, las lineas solidas representan las secuencias no-rotantes (Q = 0) y las
punteadas las rotantes, con Q = Qg . Los asteriscos representan la tltima estrella estable en
cada caso, configuracién terminal, sea o no rotante. Finalmente, en la tabla 3.7 presentamos
resultados de la comparacion entre configuraciones que estan rotando uniformemente a sus
frecuencias de Kepler o se encuentran estaticas.

Por otro lado, en la tabla 3.6 describimos las frecuencias de Kepler de los objetos frios
que seran estudiados a masa bariénica constante (panel izquierdo de las figuras 3.21, 3.22 y
3.23).

A diferencia de la masa gravitacional que se reduce a medida que el objeto disminuye su
rotacién, la masa bariénica permanece constante para estrellas aisladas. Estas configuraciones
son importantes porque revelan qué estrellas con rotacion méaxima tienen una contraparte
estatica estable.
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Figura 3.21. A la izquierda, se puede apreciar la relacién de la masa con la densidad central
€. de las configuraciones estelares para las EAE dadas por la tabla 3.3. Las curvas sélidas
representan las secuencias no-rotantes (Q = 0) y las lineo-punteadas las estrellas rotantes
de velocidad méaxima, es decir Q = Qg . Los asteriscos representan la tltima estrella estable
en cada caso, sea o no rotante. El achatamiento en las curvas se da por el salto en densidad
de energia en la transicién de fase abrupta. A la derecha, se muestra el caso particular de
una estrella fria (curva roja) y evaluamos cémo se comportan las estrellas a masa bariénica
constante para estrellas hadrénicas (lineas verdes) y SSHS (linea negra).

Adaptando un cédigo de rotacién estelar que resuelve las ecuaciones de Hartle-Thorne
(para mas informacién, ver el Apéndice A) estudiamos el impacto de la rotacién en EHs
estables. El resultado general para ENs es que la solucién TOV a una masa bariénica dada,
al ser acelerada, exhibe una disminuciéon en su densidad de energia central. En este trabajo,
veremos que para las SSHS sucede el proceso inverso, de manera que no puede ser comprendida
dentro del marco teérico convencional de rotacién dentro de la relatividad general. Cabe
remarcar que en esta tesis es la primera vez que se estudia las SSHS rotantes.

La fig. 3.21 muestra la relacion masa y densidad central. Las curvas continuas representan
las configuraciones usando la solucion de TOV y las lineas punteadas las soluciones con
maxima rotaciéon. Del panel derecho, podemos concluir que las cuatro familias de estrellas
construidas con las EdE, a, b, ¢ y d, se comportan de manera similar en el plano €. — M. Para
las configuraciones con frecuencia de Kepler, las masas se vuelven atin mas altas, alcanzando
hasta 2.46 My. Sin embargo, es importante notar que estas estrellas de alta masa se volveran
inestables y decaeran en agujeros negros durante su desaceleracion (Glendenning et al., 1997).

En el panel izquierdo de la fig. 3.21 se ilustra un resultado candnico del impacto de la
rotacién en EN de masa bariénica fija con lineas verdes) y de las SSHS con linea negra. Es
evidente que la evolucién desde una configuracién maximamente rotatoria hacia la solucién
TOV ocurre de densidades de energia central més bajas a mas altas para EN candnica (lado
izquierdo de la transicion de fase) y de mas altas a mas bajas para SSHS. La estrella de masa
maxima, con M = 2.4 Mg en la secuencia de frecuencia de Kepler, se desacelerard hasta un
objeto estable de M = 2.08 M.

Los diagramas masa-radio se muestran en la figura 3.22. En ambos, tenemos la masa
gravitatoria como funcién del radio ecuatorial, sea o no rotante el objeto (tener en cuenta
que para el caso estatico, consideramos que simetria esférica, por lo que R = Rg, radio
ecuatorial.
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Figura 3.22. A la izquierda, se puede apreciar el diagrama masa-radio de las configuraciones
estelares para las EJE dadas por la tabla 3.3. Las curvas sélidas representan las secuencias
no-rotantes (Q = 0) y las lineo-punteadas las estrellas rotantes de velocidad méxima, es decir
Q = Q. Los asteriscos representan la tltima estrella estable en cada caso, sea o no rotante.
A la derecha, tomamos el caso particular de una estrella fria (curva roja) y evaluamos c6mo
se comportan las estrellas a masa baridénica constante.

Como se ve en la figura 3.22, la rotacion rapida altera significativamente la relacién masa-
radio de las estrellas que rotan muy rapidamente (con respecto a las configuraciones estéticas).
En general, para una EdE dada, aumenta la masa maxima posible en aproximadamente un
15 %, mientras reduce/aumenta el radio polar/circunferencial por varios kilometros, llevando
a una forma achatada de la estrella rotante. Ademaés, para configuraciones dadas por EdE
més rigidas, el impacto dado por la rotacién rapida serd mayor (Friedman et al., 1984; Snopek
et al., 2012). Del panel izquierdo, podemos ver que mientras el radio de las EN candnicas
cambia alrededor de 2-3 km al desacelerarse, el radio ecuatorial de la SSHS solo se achicara
medio kilémetro. Para el caso de ENs, estd cantidad es dependiente del modelo (ver por

ejemplo el trabajo de Haensel et al., 2009).

En vista de estas consideraciones, uno deberia esperar cambios similares en el momento de
inercia, I, de las ENs rdpidamente rotantes (con respecto a modelos estéticos). En la figura
3.23 mostramos el momento de inercia como funciéon de la masa estelar ENs girando a la
frecuencia de desprendimiento de masa (Kepler).

Respecto al momento de inercia, encontramos valores alrededor de 0.5-2.5 10%? kg m?, en
concordancia con los de una EN rotante y aislada, se estima que su momento de inercia varia
entre 10%8-103 kg m? (Miller & Zhao, 2023; Steiner et al., 2015)

A medida que los modelos estelares se acercan a la frecuencia de Kepler, el momento de
inercia exhibe un fuerte aumento, dado por el cambio del radio circunferencial a medida que
la estrella se deforma (Friedman et al., 1984).

Finalmente, en la tabla 3.7 se resumen cuales son las masas méximas de los objetos con
las EAE construidas. Como ya fue previsto por (Glendenning et al., 1997), la masa gravita-
cional aumenta alrededor de un 16 % al considerar objetos rotantes. Nuestros resultados son
comparables con los encontrados por Konstantinou & Morsink (2022), donde muestran que
la rotacién provoca un aumento en la masa y el radio ecuatorial de una EN y que los cambios
en los radios polar y ecuatorial son simétricos, en el sentido de que el radio polar se contrae

a la misma tasa que el radio ecuatorial crece.
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Figura 3.23. A la izquierda, se muestra la relaciéon de la masa con el momento de inercia
I de las configuraciones estelares para las EdE dadas por la tabla 3.3. Las curvas sélidas
representan las secuencias no-rotantes (Q = 0) y las punteadas las estrellas rotantes de
velocidad méaxima, es decir Q = Qg. Los asteriscos representan la tltima estrella estable en
cada caso, sea o no rotante. A la derecha, tomamos el caso particular de una estrella fria
(curva roja) y evaluamos como se comportan las estrellas a masa bariénica constante.

Q=0 Q=Qk
Mg[Ms] Rglkm] | Mg[Mo] Rg [km]
a 2.16 2.46 11.27 12.72
b 2.14 2.45 11.26 12.89
C 2.08 2.40 11.49 13.07
d 2.08 2.39 11.45 13.04

Tabla 3.7. Resumen de las masas maximas de los objetos con EdE elegidas. Se puede ver
que para el caso rotante la masa gravitacional aumenta alrededor de un 16 %.
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3. Resultados

Como nota final, es crucial notar que la frecuencia de Kepler de una SSHS para una masa
bariénica dada, es sustancialmente mayor que la de su hermano hadrénico (ver los ultimos
dos renglones de la tabla 3.6).

Por ejemplo, asumiendo un periodo inicial de aproximadamente P(0) ~ 1072 s y una tasa
de disminucién de giro P ~ 10712 s 571, se estima que el periodo cambiaria en un 1% de su
valor inicial después de aproximadamente 3 x 10 afios. Por el contrario, con P(0) ~ 5x 1073 s
y un P maés pequeiio ~ 10720 s 571, tal escala de tiempo se extiende a aproximadamente
1.6 x 10'Y afos, aproximadamente equivalente a la edad del Universo.
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3.4. Aceleracién inducida por acrecién de materia (accretion-driven-spin-up)

3.4. Aceleracion inducida por acrecién de materia (accretion-
driven-spin-up)

En esta seccién, usaremos el modelo propuesto en la seccion 2.2.5 del capitulo 2 y compa-
raremos nuestros resultados respecto con los conseguidos por Glendenning & Weber (2001a).
Continuaremos con las EHs frias ya construidas (ver tabla 3.3). Si bien, en el trabajo mencio-
nado se trabaja con masas bajas M < 1.6 M, para las ENs, el formalismo teérico desarrollado
puede usarse sin inconvenientes para masas mayores.

La trayectoria evolutiva entre pilsares canénicos y pulsares de milisegundo dependera en
mayor medida de intensidad del CM (Igoshev et al., 2021). Por otro lado, la variacién del
periodo de rotacién dependers de la tasa de acrecién de masa, M, el momento de inercia de
la estrella, la intensidad del CM y la escala de tiempo de su decaimiento.

Para representar esta trayectoria evolutiva a partir de una EdE dada, se utiliza un cédigo
adaptado que resuelve la ec. 2.94, utilizando la forma funcional del B(r), ec. 2.95 (para maés
informacién, ver el Apéndice A). Las variables de entrada dadas por la EAE seran Q, Mg, Mp e
I. Ademas, incluiremos los parametros necesarios para resolver la ec. 2.95: el CM inicial, B(0),
el tiempo de decaimiento, t4, y el CM final, B(c0). En particular, continuamos el estudio con
las configuraciones de Mg = 2.4 M, descriptas en la subseccién 3.3, de manera de comparar
los resultados entre las ENs candnicas y las configuraciones de las ramas extendidas hibridas.

Para elegir parametros del modelo, realizamos un exhaustivo estudio del espacio de pa-
rametros del modelo que permitieron acotar los mismos, obteniendo asi, resultados represen-
tativos que presentaremos a continuacién. A partir de este andlisis, pudimos concluir que la
variacién de B(0) y t4 en la ec. 2.95, no generan cambios notables en los resultados como
analizaremos mas adelante, por lo cual los consideraremos fijos. Para la intensidad del campo
magnético superficial, elegimos el valor tipico para un pilsar canénico: B(0) = 10'? G y para
el tiempo de decaimiento del campo magnético tomamos t4 = 10 afos, un valor estdndar
considerado previamente por varios autores (ver, por ejemplo, Igoshev et al., 2021; Biryukov
et al., 2017; Glendenning & Weber, 2001a).

Para este estudio, consideramos el impacto de la tasa de acrecién entre valores de 1078,
1079 y 10710 M, /afio. Estas tasas estdn de acuerdo con las observaciones realizadas en binarias
de rayos X de baja masa (LMXBs) observadas de modo sistemético con el Rossi X-ray Timing
Ezplorer (van der Klis, 2000) y otros telescopios de rayos X més modernos que le siguieron
(ver, por ejemplo, Sazonov et al., 2020, y referencias alli mencionadas) y modelos tedricos
como Salvo & Sanna (2020); Mushtukov et al. (2015); Herndndez Santisteban et al. (2019).
Ademaés, se tuvo en cuenta la variacién del CM, B(t), con B(co) =108 o 10° G.

Ademas de estudiar el impacto de los pardametros del modelo, evaluaremos las diferencias
que se presentan al considerar estrellas twins (de igual masa) puramente hadrénicas o de la
rama extendida de EHs (SSHSs). De esta manera, podemos analizar los efectos de considerar
configuraciones en la rama tradicional o extendida.

3.4.1. Evoluciéon temporal del sistema a partir de los parametros del mo-
delo

En la fig. 3.24 se muestra la evoluciéon temporal del CM, como se muestra en la ec. 2.95.
Esta figura, permite comparar el decaimiento del campo al considerar el parametro B(oo)
como 108 o0 10° G.

Con respecto a la fig. 3.25, en ella se muestra la frecuencia de rotacion de la estrella en
funcién del tiempo durante el proceso de acrecion; y en la figura restante, fig. 3.26, presen-
tamos los resultados del momento de inercia en funcién del tiempo que se desprenden de
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Figura 3.24. Se muestra el decaimiento del CM en funcién del tiempo durante el proceso
de acrecién, dado por la ec. 2.95. La curva violeta muestra el caso para B(c) =108 G, y la
rosa para B(eo) = 10° G.

resolver la ec. 2.94. En dichas figuras se presentan resultados para diferentes tasas de acre-
cién, valores del CM asintotico. Ademas, se muestran resultados tanto para la configuracién
puramente hadrénica como para la SSHS con una masa bariénica de 2.4 M. Notar que en
la fig. 3.26, I estd presentado en unidades geométricas, cuyo factor de conversién viene dado
por km? = 7.4219 x 10~*gr cm? (Weber, 1999).

A continuacién, mostraremos y analizaremos los resultados para tres tasas de acrecion
dadas, donde M corresponde a : 1078 Mg/afio (curva naranja), 1072 Mg/afio (curva ver-
de) y 10719 My /ano (curva cian) para estrellas con y sin niicleo de materia de quarks. Las
curvas sélidas muestran las EHs, mientras que las punteadas estrellas puramente hadréni-
cas. Los paneles izquierdos de las figuras 3.25 y 3.26 corresponden a considerar un CM para
B(o0) = 10® G, y los derechos corresponden al valor B(co) = 107 G.

Més atin, de la fig. 3.25 se desprende que para B(co) = 108 G, a mayor M, menor serd la
frecuencia maxima alcanzada por los objetos. Este efecto se invierte para B(c) = 10° G. Es
decir, que a mayor CM, las configuraciones con tasas de acreciéon de masa mayores destacan
frente a las otras.

Haciendo un estudio més cuantitativo, elijamos por ejemplo la curva naranja para el
instante de ¢ = 10® afios. En el panel izquierdo, B(eo) = 10 G, comparamos la frecuencia
entre las ENs y las SSHS, y vemos que estas segundas aumentaran un 58 % su frecuencia
maxima respecto a las primeras. Para el panel derecho también sucedera este incremento,
aunque en menor medida (solo un 42 %).

De igual manera, las estrellas hadrénicas son aceleradas a lo largo de las lineas punteadas
hasta frecuencias de equilibrio entre aproximadamente 300 Hz y 800 Hz para B(c) = 10® G,
dependiendo de la tasa de acrecién, mientras que para los objetos hibridos se extienden de
los 700 A 1000 Hz, a igual B(eo). Para B(eo) = 10° G, las frecuencias alcanzadas para las ENs
varian entre 100 a 500 Hz, mientras que para SSHS llegan hasta los 800 Hz.
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Figura 3.25. Se muestra la frecuencia de rotaciéon de la estrella en funciéon del tiempo
durante el proceso de acrecion. Las curvas sélidas representan las EHs, mientras que las
lineas punteadas se usan para las configuraciones puramente hadrénicas, para tres tasas de
acrecién distintas: 1078, 1072 y 10719 My /afio. A la izquierda, consideramos el caso en el
campo considerado es de B(c) =108 G y a la derecha de 10° G.

Finalmente, notar que la frecuencia alcanzada después de unos pocos millones de anos
de acrecién serd constante. Elegimos como condicién inicial una estrella practicamente no-
rotante (v ~ 0), para analizar el efecto de aceleracién inducida.

Prestemos ahora especial atencion a la fig. 3.26. A diferencia de la fig. 3.25, se muestra
que para un instante de tiempo dado, el momento de inercia de las de las SSHSs serd siempre
menor que el de las ENs, para cualquier caso de M. Esto implica que para una M fija y un
torque dado, es més sencillo aumentar la velocidad de las SSHSs que de las ENs, resultado
que también se presenta en la fig. 3.25, donde las frecuencias de las SSHSs seran siempre
mayores que las de las ENs independientemente del M elegido.

Con respecto al valor de B(o0), se obtiene que para B(co) = 10® G, a mayor M, menor
serd el momento de inercia de las configuraciones, y se obtendré el efecto invertido para
B() = 10° G, como fue sefialado sobre la fig. 3.25.

Otro punto a destacar, es que el momento de inercia para M = 10710 My /afo del panel
derecho (para B(co) = 109 G) es practicamente constante, para el caso hadrénico e hibrido.
Esto no sucede en el panel derecho, donde Igy alcanza hasta un 16 % maés desde que empieza
el proceso de spin-up y Isspys ~ 8 %.

El hecho de que el CM decaiga es que da inicio al proceso de acrecion de materia y por
lo tanto de aceleracién inducida. Recordemos que habiamos tomado como un parametro fijo
al tiempo de decaimiento del CM, t4. En las figuras 3.25 y 3.26 a CM altos (tiempos cortos,
t < 108 afios), tanto la frecuencia v como el momento de inercia I, no presentan cambios. En
este sentido, es posible ver que el efecto de variar el tiempo de decaimiento es el de adelantar
(tq < 10° afios) o atrasar (t4 > 10° afios) el proceso de spin-up.

Mas ain, comparando los paneles izquierdos y derechos de las figuras 3.25 y 3.20, es
posible notar que el efecto del B(c) = 10% G es més pronunciado que el de B(c0) = 10° G.

Finalmente, de ambas figuras, 3.25 y 3.26, se desprende que para las tasas de acrecion
méas grandes (curvas naranjas) el efecto aceleraciéon inducida sucede antes que para aquellas
cuya tasa es menor (curvas cian).
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Capitulo 4

Resumen, discusion y conclusiones

En esta Tesis de Doctorado, hemos llevado a cabo un estudio tedérico de las ENs desde
distintos enfoques, teniendo en cuenta su estructura, composicion y estabilidad dindmica. Es
importante recordar que el principal interrogante al estudiar estos objetos es encontrar de
qué estan compuestos, puesto que desconocemos el estado de la materia a tan altas densida-
des, y no podemos predecirlo desde laboratorios terrestres. Este abordaje hace posible que
consideremos a ENs como laboratorios naturales, mediante los cuales podemos lograr una me-
jor comprension acerca del comportamiento de la materia cuando es sometida a condiciones
fisicas extremas.

Bajo esta perspectiva, primero realizamos un estudio microscépico de la materia a den-
sidades nucleares y supranucleares, considerando a las particulas que pueden aparecer en el
interior de las EN y las interacciones entre estas particulas. Luego, fueron consideradas las
propiedades de estructura (macroscopicas) a modo de poder comparar nuestros resultados
con los datos observacionales actuales de ENs.

Como fue mencionado en la Introduccion, se plantea que ademés de la materia hadrénica
convencional, las ENs podrian estar compuestas por algin tipo de materia exética, como ser
hiperones, materia de quarks extrafia o en algtin estado superconductor de color. Para nuestro
estudio, consideramos la posibilidad de la existencia de estrellas hibridas: ENs que poseen un
nucleo interno de materia de quarks desconfinada envuelto en capas de materia hadrénica; y
evaluamos la presencia de una transicién de fase de materia hadrénica a materia de quarks.

Para la fase hadrénica hemos considerado el modelo relativista de campo medio, en parti-
cular la parametrizacion SW4L. En dicho modelo las interacciones entre bariones se describen
mediante el intercambio de mesones escalares (o, o), vectoriales (w, ¢) e isovectoriales (p)
y considera que la constante de acoplamiento del mesén p con los bariones depende de la
densidad. Respecto a la materia de quarks trabajamos con el modelo FCM, extendiéndolo,
por primera vez, a través de la inclusiéon de interacciones vectoriales y superconductividad de
color. Ademaés, para realizar este estudio, hemos considerado a las magnitudes Vi y Go del
FCM como parametros libres del modelo, asi como el gap superconductor Ag y la constante
K, que determina la intensidad de la interaccion vectorial repulsiva entre los quarks.

El hecho de considerar la existencia de una transicién de fase abrupta y dos velocidades
diferentes de transicién, en el nicleo de estos objetos, produce cambios en la estabilidad
de estrella, su evolucién, momento de inercia, deformabilidad de mareas, entre otras. En
esta tesis, hemos analizado cuidadosamente estos cambios, ya sea para proto-EN y EN frias,
estaticas y rotantes. Una vez construida la EdE hibrida, se integraron las ecuaciones de
estructura estelar de TOV, ecuaciones 2.64 y 2.65.

En este contexto, durante este doctorado hemos estudiado cuatro escenarios muy intere-
santes, relacionados fuertemente entre si. Por un lado, se analizé la etapa de proto-EN: el
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estadio primigenio de las ENs, durante el cual predominan efectos de enfriamiento térmico y
de difusién de neutrinos. Seguidamente, se profundizé en el caso particular de EHs frias en
equilibrio hidrostatico, a modo de evaluar detalladamente los cambios aplicados al modelo
FCM y su influencia en la estabilidad, masas maximas y deformabilidad de mareas adimensio-
nal. A modo de realizar una aproximaciéon més realista de las ENs, consideramos la rotacién
de los objetos y comparamos el caso de velocidad de rotaciéon extrema con el caso estatico
desarrollado anteriormente. Finalmente, para los objetos frios y rotantes, evaluamos la acele-
raciéon por acrecién de materia en un sistema binario, donde una de las componentes es una
EN.

Para llevar a cabo estas investigaciones, se desarrollaron cédigos en lenguaje Fortran 90.
Para la fase de quarks desconfinados, se construyé un cédigo modelando el FCM, y luego
complejizado al incluir las IV y la SC. Para la fase hadrénica, en cambio, se adapt6 un cédigo
ya realizado por el Grupo ARCO. Durante los primeros afios se estudié la posibilidad de
transiciéon de fase de modo manual, viendo el corte de las tablas de Py — ug y Po — po-
Maés adelante, utilizamos el c6digo multi-lenguaje desarrollado por Mariani en 2017 (Maria-
ni, 2020): NESTOR. Este cédigo permite realizar los calculos numéricos y clasificacién de
resultados de manera sistematica y ordenada, realizando la entrada inicial de pardmetros del
modelo, construccién de la EAE hibrida, integracion de las ecuaciones de estructura, clasifi-
cacién segin criterios de estabilidad dindmica y organizacién de archivos de salida. Por este
motivo fue implementado el codigo NESTOR, utilizando como entrada los cédigos, desarro-
llado y adaptado, mencionados anteriormente, permitiendo sacar de forma limpia la EdE
hibrida. Para la parte rotacional, se adapté un cédigo desarrollado por Weber, que resuelve
las ecuaciones de Hartle (Hartle, 1973), utilizando como entrada las EdE construidas por
el NESTOR. De igual manera, usamos estas EdE hibridas calculadas, dentro de un tercer
codigo para ver los efectos de la aceleracion inducida por un acrecién de materia. Para ver
mas detalles de estos codigos, ver el Apéndice A.

Partiendo de este resumen del trabajo realizado, en las préximas secciones se presentan
conclusiones y discusiones particulares para cada uno de los escenarios astrofisicos estudiados.
Luego de ello, en la tltima subseccion, enunciamos las conclusiones generales y las conside-
raciones finales de la tesis.

4.1. Proto-EHs y EHs frias estaticas

En la seccién 3.1 del capitulo Resultados, hemos estudiado la evolucién térmica de proto-
EHs a partir de estadios isoentrépicos y algunas de sus implicancias astrofisicas. La evolucién
comienza en un estadio caliente con neutrinos atrapados dentro de la estrella. En la etapa
siguiente, luego de aproximadamente unos 15 segundos, los neutrinos se escapan de la estrella,
y, al difundirse, la estrella llega a su calentamiento maximo; finalmente, luego de algunos
minutos, la estrella se enfria alcanzando asi su dltimo estadio.

Hemos considerado dos conjuntos de valores para los pardmetros del modelo, con el fin
de obtener resultados representativos del comportamiento de cada instantanea de entropia
constante. Nuestro modelo de evolucion térmica, fue a partir del considerado por Prakash
et al. (2001), sabiendo que la EN deberia pasar por estadios similares a los descriptos por
la fig. 1.11. En esta tesis, se construyeron estadios intermedios a mostrados en dicha figura,
considerando una consistencia termodinamica en la transiciéon abrupta hadrén-quark; es decir,
a temperatura, potencial quimico y presién constantes.

Cabe destacar que para los dos sets de parametros elegidos, hemos encontrado que el
A(T) de la ec. 2.53 se anula para s < 0.18. Aunque parezca un resultado destacable, ya ha
sido encontrado y estudiado por otros autores, por ejemplo en el trabajo de Horvath et al.
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(2023). El este trabajo se estudia el objeto compacto dentro del remanente de supernova
HESS J1731-347 (Doroshenko et al., 2022) modeldndolo como una estrella de quarks con fase
CFL. Sus autores encuentran que el gap superconductor debera ser menor igual que 1 MeV,
Acrr £ 1 MeV, para que sea compatible con la temperatura superficie de dicha estrella.

Una vez definidas las EdE hibridas, obtuvimos los perfiles de temperatura y las pobla-
ciones de particulas, para la materia isoentrépica en cada estadio de entropia por barién
constante. Bajo este modelo de evolucién térmica, los perfiles de temperatura obtenidos para
las proto-EHs, son consistentes con los obtenidos para diferentes modelos de EdE hibridas
(ver, por ejemplo, Steiner et al., 2000; Mariani et al., 2017).

Luego, integrando las ecuaciones TOV, hemos obtenido las configuraciones de equilibrio
para las EHs, con su relacion masa-radio caracteristica. De las figuras 3.8, 3.9 y 3.19, es
posible ver que las distintas secuencias estelares satisfacen las cotas observacionales, dadas
por la deteccién de ondas gravitacionales (Abbott et al., 2018; Cromartie & et al., 2020) y
mediciones de prilsares (en sistemas binarios o aislados) (Riley & et al., 2019; Riley et al.,
2021; Miller & et al., 2019; Miller et al., 2021); ya sea al considerar o no la existencia de
un nudcleo con materia superconductora de color. Es claro que para las configuraciones frias
(curva roja de las figuras 3.8 y 3.9), se cumplen todas las restricciones.

Sobre estas familias de EHs hemos analizado su estabilidad frente a perturbaciones ra-
diales, considerando los escenarios de transiciones de fase rapida y lenta. En los casos de
transiciones de fase rdpida, la estabilidad sélo se mantiene mientras dM/de. > 0, es decir,
hasta la masa maxima. Es importante aclarar que, luego de la configuracion de masa ma-
xima, en el caso tradicional de transiciones rapidas (o incluso lentas), puede aparecer una
segunda rama de estabilidad desconectada (ver, por ejemplo, Glendenning & Kettner, 2000;
Benié¢ et al., 2015; Ranea-Sandoval et al., 2017; Alvarez-Castillo et al., 2019); sin embargo,
dado que en nuestro modelo no surge esta segunda rama de estabilidad para ningin tipo
de transiciones, este tipo de soluciones no resultan relevantes en esta tesis. Es importante
notar que este resultado es completamente analogo al encontrado en trabajos previos donde
se utiliz6 la ecuacion de estado FCM para describir a la materia de quarks (ver, por ejemplo,
Mariani et al., 2019, y referencias alli mencionadas). Para las transiciones lentas, sin embar-
go, 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. Es este sentido, se abre la puerta a la posibilidad de que estos objetos sean EH con
transicion de fase abrupta con conversiones lentas llamadas SSHSs, las cuales son estables
frente a perturbaciones radiales mas alla del pico de masa maxima. De esta manera, bajo este
escenario aparecen un mayor numero de configuraciones hibridas y estables que al comparar
con el escenario de transiciones de fase rapidas.

También hemos analizado el plano masa (gravitacional)-masa bariénica para el caso en
el que la estabilidad estd dada por una transicion de fase rapida. Estudiamos el enfriamiento
de las EHs, considerando la conservacion de masa bariénica a lo largo de dicho proceso. He-
mos analizado cualitativamente los intervalos de masa bariénica de las recién formadas ENs,
separando las que evolucionan hasta EHs frias de las que eventualmente colapsaran a un
agujero negro. Nuestros resultados son compatibles con lo que se propone en trabajos tales
como Bombaci (1996); Mariani et al. (2019); Logoteta et al. (2022), en donde se afirma que
el concepto de masa maxima para una curva de configuraciones estables sélo tiene sentido si
se consideran objetos que, al enfriarse y evolucionar a estadios posteriores, contintian perte-
neciendo a curvas de estabilidad. En otras palabras, analizado en las figuras 3.10 y 3.11, el
estudio del plano M — Mp para nuestro modelo, muestra que es posible que una proto-EN
recién formada luego de la explosién de supernova colapse a un agujero negro en pocos se-
gundos o minutos, producto del proceso de enfriamiento; o bien puede ocurrir la transicién
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de fase de materia hadronica 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 EHs frias estables. Nuestros resultados sugieren que la aparicion de materia de quarks
desconfinada como consecuencia de una transicién de fase temprana, conduce posteriormente
a configuraciones que, al enfriarse, perderian la estabilidad y colapsarian a agujeros negros.
En su lugar, la formacién de EH frias estables con materia de quarks desconfinada en su nu-
cleo seria posible debido a transiciones de fase tardias, como consecuencia del enfriamiento,
luego de la etapa en la que la estrella emite los neutrinos. Estos resultados fueron contrasta-
dos satisfactoriamente con los encontrados por Mariani et al. (2019); Logoteta et al. (2022).
Finalmente, hemos encontrado que para las EHs frias, existen hadrénicas con la misma masa
bariénica, con menor masa gravitacional, de tal modo que la EH fria podria decaer en su
gemela hadrénica. Este fenémeno podria ocurrir debido a alguna perturbaciéon grande, que
desestabilice completamente la estrella y produzca alguna clase de evento de colapso catas-
tréfico, dando lugar a que el objeto compacto pierda parte de su masa a través de diferentes
formas de energia. Este tipo de escenario podria servir como modelo alternativo para expli-
car eventos astronémicos ultra energéticos como las supernovas, donde la energia candnica
liberada en la explosién es del orden de los 10%! ergios (Moriya et al., 2016).

Habiendo ya analizado proto-EHs aisladas y no rotantes, ahora nos enfocaremos en las
EH frias, Gltimo estadio después de la evolucién de proto-EH. En este caso, hemos estudiado
las EdE y la estructura EHs considerando los efectos de la SC (fases 2SC+s y CFL) y de
las IV en la materia de quarks en el marco del modelo FCM. Tanto la SC como las IV, se
incluyeron en el modelo de manera fenomenologica, aprovechando la similitud del FCM con
el modelo de bolsa MIT en el limite de temperatura cero. Este estudio, realizado durante los
primeros afios de doctorado, fue el primero en extender el espacio de parametros del modelo
FCM incluyendo el gap superconductor, Ag, y la intensidad de la interacciéon vectorial, K.
Asi, fue realizado un andlisis sistematico de este nuevo espacio de parametros. El objetivo era
determinar si los parametros conducen a EJE consistentes con las observaciones astrofisicas
actuales. Para ello, investigamos las dependencias de la EdE y la relacién M-R de las estrellas
compactas en los pardametros Ky y Ag, que estdn relacionados con las IV y la SC del modelo
FCM extendido. Se asumieron valores fijos para los otros dos parametros del modelo, Vi y
G5, considerando parametros representativos de los mismos.

Teniendo en cuenta las restricciones para la masa dadas por las observaciones astronémicas
de ENs, hemos estudiado la variacién de la masa médxima de cada familia de estrellas como
funcién de Ag y Ky (resultados presentados en las figura 3.1 y 3.18).

Asi como para lo presentado a temperatura finita, hemos asumido una transiciéon de fase
abrupta de hadrones a quarks considerando las implicaciones de conversiones lentas frente a
rapidas de la materia en la interfaz de hadrones-quarks.

Ademas, hemos demostrado que la inclusién de IV y SC desempenia un papel central en
la satisfaccion de la restriccion de masa impuesta por las ptlsares masivos. Especificamente,
encontramos que aumentar K, conduce a una EdE hibrida més dura, lo que aumenta la
masa estelar maxima, al retrasar la transicién de fase. Sin embargo, este aumento conduce a
ramas de estabilidad mas cortas para las estrellas gemelas. En contraste, un aumento en el
parametro Ay conduce a EAdE mas blandas, tanto para la fase 2SC+s como para la CFL, lo
que disminuye la masa maxima pero conduce a ramas extendidas méas largas de estabilidad
estelar. En general, los cambios en el valor de K, tienen un efecto mas pronunciado en las
propiedades del sistema que los cambios en Ag.

Por otro lado, hemos explorado la posibilidad de una transicién de fase secuencial en las
estrellas hibridas. Hemos encontrado que, aunque esa posibilidad existe, las configuraciones
hibridas obtenidas a partir de estas EAE no satisfacen las restricciones impuestas por los
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pulsares masivos.

Respecto a los resultados de la deformabilidad de marea, los modelos propuestos cumplen
con la restriccién de GW170817 de una estrella de 1.4 Mg, para estrellas frias. Es importante
destacar que el escenario de conversion lenta de hadrones a quarks, que conduce a nuevas
ramas estables de estrellas hibridas, ayuda a satisfacer la restriccién astrofisicas mencionada
(conclusiones similares ya se han presentado en las Refs. Mariani et al., 2019; Malfatti et al.,
2020; Rodriguez et al., 2021).

4.2. EH rotantes aisladas y sistemas binarios

La tercer parte de esta tesis consistid en la investigacién del cambio de la estructura de
las estrellas consideradas previamente considerando ahora su rotacién. Primero, discutimos
la estructura de EHs que rotan rapidamente, lo cual rompe la simetria esférica, convirtiendo
al problema en bidimensional con simetria axial. Ademaés, al tratar con un objeto rotante
relativista, se debe tener en cuenta el efecto de arrastre de marcos inerciales alrededor de
dicho objeto, trayendo importantes consecuencias a su estructura.

En este contexto, hemos analizado la frecuencia rotacional méxima que una EN puede
alcanzar, llamada frecuencia de Kepler o frecuencia de desprendimiento de masa. A este este
valor de frecuencia, que es alrededor de ~ 1000 Hz para estrellas hadrénicas de 1.5 My y de
~ 2000 Hz para SSHSs (ver tabla 3.6), la masa se desprende en el ecuador del objeto.

De las EdE construidas en la seccion 3.1, del capitulo Resultados, estudiamos las EHs
dadas por el set 1 de parametros, de la tabla 3.3. De estas cuatro EdE, mostramos dos
secuencias: la secuencia no rotante donde todos los objetos son estéticos (ya vistos en la
seccién 3.1), y la secuencia de Kepler, donde todos los objetos estdn rotando a su frecuencia
de Kepler. Naturalmente, los objetos que rotan a su frecuencia de Kepler son méas masivos
(respecto a al mismo objeto estatico) y altamente deformados de manera oblada.

La masa bariénica de la estrella se define como la masa en reposo de todas las particulas en
el sistema, por lo tanto,asumiendo que no hay acreciéon o eyeccién de masa, debe permanecer
constante durante la evolucién de la estrella. La masa gravitacional de la ENs, por otro
lado, contiene contribuciones de toda la materia-energia en el sistema, incluyendo la energia
cinética asociada con la rotacién. Por lo tanto, es intuitivo pensar que a medida que el objeto
disminuye su velocidad de rotacién, su masa gravitacional se reduce (en un rango entre
~15% y 20%), asi como su densidad de energia central. Sin embargo, hemos encontrado en
este estudio que para el caso de las SSHSs ocurre el proceso inverso (ver el panel izquierdo de
la fig. 3.21), es decir, a medida que la estrella se esta frenando, su densidad central aumenta.

Ademads, investigando las secuencias de masa bariénica constante de las SSHSs que conec-
tan la secuencia de Kepler con la de objetos no rotantes, obtenemos que aunque la frecuencia
de Kepler permite configuraciones frias y estables mas masivas, una vez que estos objetos
disminuyen su velocidad de rotacién se vuelven inestables y muy probablemente colapsan y
forman un agujero negro.

Este resultado plantea preguntas sobre la naturaleza de las SSHSs. Un escenario plausible
sugiere que las SSHSs se forman como ENs hiper-masivas giratorias (es decir, ENs giratorias
con una masa bariénica mayor que la solucién TOV més masiva de la rama hadrénica), y
su disminucién de giro induce una transicién de fase que produce una SSHS en un evento
cataclismico, necesitando pérdida de masa (Wang et al., 2022). Por otro lado, el evento
podria representar un mecanismo de formacién para agujeros negros de baja masa (Abedi &
Afshordi, 2019).

Otro escenario tedérico que propone la estabilidad de las SSHSs en cualquier escala de
tiempo sugiere que tales objetos son parte de un sistema binario con transferencia de masa
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y momento angular. Como se explord en la seccién de aceleracién por acrecion de materia
3.4, esto podria servir como un mecanismo para prevenir la disminucién de giro (y even-
tual desestabilizacion) de las SSHSs. Ademas, la transferencia de masa aumentaria la masa
bariénica, haciendo el analisis del proceso considerablemente més complejo que el enfoque
simplificado utilizado en este estudio. Es importante remarcar, que siendo esta la primera vez
que se estudian SSHSs en rotacién, consideramos ambos escenarios como probables para su
formacion.

Nuestros resultados para la masa y el radio ecuatorial para la estrella de masa maxima
de cada secuencia estelar se muestran en la tabla 3.7. En esta tabla, es posible comparar la
forma y el tamano de la estrella cuando se encuentra rotando con su velocidad méaxima y
cuando su velocidad es nula. Ademés, el aumento de masa en la rotacién, va acompanado de
un aumento relativamente grande del radio ecuatorial, debido a la deformacién rotacional de
la estrella.

Finalmente, concluimos que los pulsares que rotan muy rapidamente, que estan siendo
buscados activamente por radiotelescopios mejorados y la tltima generacion de satélites de
rayos X, podrian interpretarse como ENs con interiores de materia de quarks desconfiados o
incluso SSHS. Més atn, proponemos como trabajo a futuro, un estudio de como afectaria la
transicion de fase en el nicleo de estos objetos a su periodo de rotacién.

4.3. Conclusiones para estrellas aceleradas por acreciéon de
materia

Estudiamos el efecto de la acrecién de masa en una EN perteneciente a un sistema binario,
donde su compaitiera es una estrella tradicional. Analizamos asi, la evolucién de los pilsares
de rapida rotacién teniendo en cuenta el CM y la tasa de acrecién de masa. Cabe aclarar que
no hemos hecho una simulacién del sistema binario, sino que nos hemos restringido a estudiar
solo la influencia de la acreciéon de materia sobre la EN.

La evolucion desde pulsares estandar hasta pulsares de milisegundos serd influenciada
mayormente por la intensidad del CM y el periodo rotacional serd determinado por la tasa
de acrecién de masa M.

El campo magnético B decae de manera muy significativa mientras la EN acumula ma-
teria de una compaiera. Esta era puede durar hasta 10° afios y causar un decaimiento del
campo por varios érdenes de magnitud. Observacionalmente, se conoce que los pilsares de
milisegundos tienen campos que se encuentran en el rango de ~ 10% - 10° G. Tomamos dichos
valores como referencia; junto con una tiempo de decaimiento de ¢4 = 10° afios (Glendenning
& Weber, 2001a; Igoshev et al., 2021; Biryukov et al., 2017).

Por otro lado, consideramos el impacto de tasas de acrecién de 1078, 1079 y 1071 My, /aos,
valores contrastados tanto observacional como tedricamente (van der Klis, 2000; Salvo & San-
na, 2020; Mushtukov et al., 2015; Herndndez Santisteban et al., 2019).

En la seccién 3.4, del capitulo Resultados, mostramos nuestro estudio al considerar estre-
llas gemelas con y sin transicién de fase en su nicleo (hadrénica e hibrida, respectivamente),
con Mg = 2.4 M. En este contexto, hemos considerado las EHs frias ya construidas anterior-
mente (ver tabla 3.3).

La evolucién de la frecuencia de rotacién, puede verse en la fig. 3.25, donde es notable
que la frecuencia alcanzada después de unos pocos millones de anos de acreciéon de materia
serd independiente su valor inicial, por lo cual tomamos como valor inicial una configuracién
que es casi no-rotante, y vemos qué sucede con su frecuencia al empezar el efecto del spin-up.

Més atin, de la fig. 3.25 se desprende que para B(co) = 10 G, a mayor M, menor sera la
frecuencia méxima alcanzada por los objetos. Este efecto se invierte para B(co) = 10 G, y
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para el momento de inercia, fig. 3.25.

Ademas, estudiamos la evolucién del momento de inercia en la fig. 3.26. La redistribucién
de masa y la contraccién de la estrella cambian su momento de inercia y, por lo tanto, las
caracteristicas de su comportamiento de giro. Para un instante de tiempo dado, el momento
de inercia de las de las SSHSs sera siempre menor que el de las ENs. Esto implica que para
una M fija y un torque dado, es méas sencillo aumentar la velocidad de las SSHSs que de las
ENs, resultado también observable en la fig. 3.25, donde las frecuencias de las SSHSs seran
siempre mayores que las de las ENs independientemente del valor de M elegido.

El decaimiento del CM es lo que da inicio al proceso de acrecién de materia y por lo
tanto de aceleraciéon inducida. Notar que a CM altos (tiempos cortos, ¢t < 10° afios), tanto la
frecuencia v como el momento de inercia I, no presentan cambios. En este sentido, es posible
ver que el efecto de variar el tiempo de decaimiento que fijamos previamente es el de adelantar
(tq < 10° afios) o atrasar (t4 > 10° afios) el proceso de spin-up. Més atin, el efecto aceleracién
inducida sucede antes que para aquellas cuya tasa es menor.

4.4. Consideraciones finales

La medicién de los pulsares de alta masa en la década del 2010, la deteccién de ondas
gravitacionales emitidas durante la fusién de ENs realizada por la colaboracion LIGO-Virgo
y la puesta en marcha del detector NICER, han convertido a las ENs en un objeto de estu-
dio astrofisico de renovado interés. Mas aun, el evento GW170817 junto con su contraparte
electromagnética, los eventos GRB170817A y AT2017gfo, han impuesto un nuevo conjun-
to de restricciones para las masas, radios y su deformabilidad tidal de marea adimensional.
La astronomia multimensajera, abre nuevos caminos para la astrofisica, siendo los objetos
compactos sus actores principales, motivando la investigacién llevada a cabo en esta tesis.

En primer lugar, hemos concluido que la inclusiéon de IV al modelo FCM, es una buena
manera de aumentar las masas maximas de las configuraciones estelares para que puedan
cumplir las restricciones de las 2 M. Méas atn, si bien la incorporacién de la SC en la fase de
quarks se realizé de manera fenomenolégica, logramos profundizar en el estudio de otro tipo
de materia extrana, que podria conformar la EAE de las ENs. Considerando ademds, que no
sabemos con certeza los valores para los parametros del FCM, Vi y Ga, ni para Ag o Ky, este
estudio exhaustivo nos permite contribuir con un modelo fenomenoldgico alternativo al MIT
Bag, al estudio de EHs y el comportamiento de la materia en el interior de ENs. Como ya fue
mencionado anteriormente, en el FCM se han implementado algunas modificaciones respecto
a modelos tipo el MIT Bag con el objetivo de realizar una descripcién méas adecuada de la
materia a altas densidades.

Por otro lado, independientemente del criterio que asumamos para la estabilidad dinamica
de los objetos compactos, sea el criterio tradicional o el de estabilidad extendida, nuestros
resultados muestran que existirian ENs que serian EHs estables. En este sentido, en el marco
de nuestro modelo, la hipotesis acerca de que aparezca materia de quarks desconfinada en
el nicleo de estos objetos compactos resulta, no sélo verosimil, sino probable y debe seguir
investigdndose.

También es importante resaltar que esta afirmacién adopta distintos matices segin el
tipo de estabilidad dinamica que consideremos. Si la EAE es tal que el nucleo de quarks
aparece antes de que se alcance la masa méaxima, entonces las configuraciones siguientes
rapidamente alcanzan la masa méaxima y luego de ello se establece dM/de. < 0, con lo cual
las configuraciones estelares se vuelven inestables.

En otras palabras, observando las curvas M — R, figuras 3.8, 3.9 y 3.19, la extensién de
esta rama hibrida, que queda comprendida entre el punto circular -que marca la apariciéon de
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la materia de quarks en el nicleo- y el maximo de la curva, resulta siempre extremadamente
reducida. Este comportamiento, en el contexto de transiciones de fase rapidas, indicaria que
la aparicion de la materia de quarks en el niicleo 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, y (Ma-
riani et al., 2017; Mariani et al., 2019), donde también es testeado el FCM. Por lo tanto,
si bien en cualquier escenario encontramos configuraciones hibridas estables, en el escenario
de transiciones rapidas las configuraciones hibridas resultan escasas en relaciéon al total de
configuraciones estables. Por el contrario, si consideramos estabilidad asumiendo transicio-
nes lentas, la rama de configuraciones hibridas se extiende considerablemente més alla de la
configuracién de masa maxima. De esta manera, la probabilidad de existencia y deteccion de
EHs se veria ampliamente favorecida si es que la transicién de fase de la materia hadroénica
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 méaxima. En otras palabras, las condiciones termodindmicas
que determinan la transicién de fase generan consecuencias en la posibilidad de alcanzar
determinada masa méaxima.

Otra cuestién 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 la seccién 3.1 del capitulo Resultados, a través del andlisis del plano M — Mg, hemos
estudiado la posibilidad de una transicién de fase en los primeros segundos de la proto-EN. Si
la proto-EN esta tiene una densidad central suficiente como para poseer materia de quark en
su nucleo durante estadios tempranos y se considera una transicién de fase rapida, al enfriarse
se volverd inestable y culminard colapsando a un agujero negro en todos los casos presentados.
Por el contrario, proto-ENs que comienzan siendo puramente hadrénicas, al enfriarse minutos
después, podrian experimentar una transiciéon de fase y terminar su evolucién térmica como
EH frias, como se describe en la subseccién 3.1.3, figuras 3.10 y 3.11.

Por otro lado, en este trabajo quisimos profundizar la posibilidad de que exista SC en
el interior de las ENs. Si bien consideramos solo el caso CFL para las proto-EHs, pudimos
determinar que para nuestro modelo al fijar la entropia por barién a un valor > 0.18, el gap
superconductor dependiente de a temperatura A(T) se anulard, independientemente del valor
inicial considerado Ay, senalando un tipo diferente de fase CFL en las ENs, como descripto
para las SSHSs.

Por otro lado, para el caso de EH frias, usamos una aproximacion a temperatura nula de
manera que A no depende de T. Mas atn, fue posible hacer la distincién entre los potenciales
quimicos a los cuales se encontraba una fase 25C+s y una CFL, como lo sugiere el diagrama
de fases de la QCD.

Alternativamente, pudimos comparar las ENs rotantes de las estaticas, utilizando las
mismas EdE en ambos casos. Hemos comprobado que cuando la estrella se encuentra rotando
con Qg, su masa aumentara. Incluso, como los objetos rotantes rompen su simetria esférica,
la estrella se achatara, por lo cual su radio ecuatorial también aumentara. Las ecuaciones
para describirlos ya no son las de TOV, sino las de Hartle (Hartle, 1973).

El estudio de que las estrellas SSHSs disminuyen su rotacién evolucionarian hacia densi-
dades centrales mas bajas, desafia el entendimiento convencional de la evolucién estelar.

Este comportamiento podria sugerir una reconsideracion de los modelos de estructura y
evolucion estelar, impactando potencialmente en nuestro entendimiento de los ciclos de vi-
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da de los objetos compactos. En particular, si las estrellas SSHSs pueden evolucionar hacia
configuraciones de menor densidad a través de la disminucién de giro, podria tener impli-
caciones para la formacién de remanentes estelares exéticos. Por ejemplo, si estas estrellas
se desestabilizan completamente, podrian colapsar en agujeros negros o sufrir otros eventos
cataclismicos, dejando atras remanentes con firmas observacionales tinicas.

Ademas, la confirmacién observacional de los fenémenos descriptos proporcionaria valio-
sos conocimientos sobre la fisica de la materia ultra-densa. Esto incluye la comprension del
comportamiento de la materia bajo presiones y temperaturas extremas, la naturaleza de las
transiciones de fase y los efectos de la rotacién e interaccion gravitacional en el entornos de
los objetos compactos.

La estabilidad temporal de las SSHS rotantes podria ayudar a comprender sobre pro-
cesos como el frenado magnético, la emisién de ondas gravitacionales y otros mecanismos
que influyen en la evolucion rotacional de las estrellas. Al considerarlas dentro de sistemas
binarios, donde la compaifiera es una estrella tradicional, podemos analizar su estabilidad y
ver que podria tener implicaciones significativas para nuestro entendimiento de la evolucion
del sistema, su CM y su tasa de acrecion de masa. En este sentido, como trabajo a futuro
continuaremos estudiando estos objetos a modo de predecir préximas observaciones.

Por otro lado, si bien nuestras EJE poseen masas maximas mayores a las presentadas
en trabajos previos, los resultados son cualitativamente similares a los encontrados en la
literatura de ENs rotantes (ver, por ejemplo, Burgio et al., 2003; Worley et al., 2008; Farrell
et al., 2022); mostrando asi que considerar una EH con una transicién de fase en su niicleo,
puede ser una buena forma de explicar el interior de ENs y es importante seguir profundizando
esta linea de investigacion.

Mas alla de los resultados y conclusiones expuestos hasta aqui, es importante tener en
cuenta en el contexto en el cual fue presentada y desarrollada esta tesis, donde la astronomia
multi-mensajera promete nuevas observaciones en el corto plazo. La astrofisica en ENs tomara
un nuevo un rumbo muy significativo con la puesta en funcionamiento de la préxima gene-
racion de detectores de ondas gravitacionales, permitiendo entender la composicién de estos
objetos compactos. Esperamos que esta tesis y las investigaciones futuras, como la inclusién
del CM y el estudio de los modos de oscilacion, puedan ayudar a esclarecer las observaciones
encontradas y de esa manera, lograr entender un poco méas de la maravillosa naturaleza de
estos objetos.
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Apéndice A
Cédigos

A lo largo de los anos correspondientes al doctorado, he desarrollado, mejorado y auto-
matizado varios codigos referentes a describir la materia densa.

En esta tesis, se puso especial atencién en la materia de quarks en los nicleos de las
EHs. Para describir la EdE de dicha fase, desarrollé varios c6digos en lenguaje FORTRAN
90, considerando los casos a temperatura fija (variable) y entropia variable (fija), con (sin)
neutrinos y sin (con) muones, con (sin) interacciones vectoriales, y finalmente con (sin) su-
perconductividad de color de tipo CFL y 2SC+s. Mas atn, se estudi6 el caso particular de
estrellas frias, donde puede usarse la aproximacién de temperatura nula, ya descripta en el
Capitulo 2. En cada caso, se trabajé tanto con desarrollos semi-analiticos como numéricos,
teniendo en cuenta las condiciones de equilibrio, como equilibrio-f, conservacién del niimero
bariénico y neutralidad de carga total.

Por otro lado, para la fase hadrénica se llevé a cabo una adaptacién de un cédigo realizado
previamente por el grupo ARCo (sitio web del Grupo ARCo), a los fines de esta tesis. El c6digo
describe a la materia hadronica a partir de la parametrizacion SW4L del RMF.

Para estudiar las EHs no-rotantes, el cédigo utilizado fue desarrollado por el Dr. Mauro
Mariani, integrante del grupo ARCo durante su doctorado Mariani (2020), llamado NESTOR,
por sus siglas en inglés Neutron-Star-Object Research. Este c6digo, permite automatizar la
construccién de la EAE hibrida y su estructura estelar. Dicho cédigo también fue adaptado
para incluir los nuevos parametros de entrada: las EdEs construidas. Estas seran ingresadas
a partir de los codigos mencionados: la EAE de quarks desarrollada completamente en esta
tesis y la EJE hadrénica adaptada para el caso particular elegido, usando asi solo el esqueleto
del cédigo NESTOR.

El NESTOR es un c6digo escrito en BASH, donde se pueden elegir todos los pardmetros
del modelo y agrupar los resultados en carpetas y archivos separados. Este programa prin-
cipal, llama y utiliza otros cédigos escritos en igual o diferentes lenguajes de programacion.
En la fig. A.1 se encuentra esquematizado como opera el programa. El calculo de cada EdE
correspondiente a la fase de quarks (de hadrones), se realiza mediante FORTRAN 90, y son
llamados por el bloque central. Asimismo, la transicién de fase y construcciéon de la EdE
hibrida, se utiliza AWK, SED y BC. Luego, se integran las ecuaciones de TOV para las EdE
hibridas encontradas usando nuevamente FORTRAN, permitiendo analizar la estructura este-
lar. El cédigo NESTOR, ademas, realiza graficos en GNUPLOT de distintas cantidades para
verificar rapidamente los resultados. Finalmente, bajo la hipdtesis de que la masa bariénica
se conserva para un objeto aislado durante el proceso de evolucién térmica, la masa gravita-
cional de la estrella, M, la cual corresponde a la energia relativista total de la estrella, cambia
durante esta evolucién. Nuestro cdédigo también permitird comparar estas masas en el plano
M — Mp para analizar la evolucién térmica y estabilidad de estos objetos compactos (Bombaci
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et al., 2016).

Por otro lado, para el estudio de las EHs rotantes nos basamos en un cédigo desarrollado
en lenguaje FORTRAN por el Dr. Fridolin Weber, el cual se encarga de resolver las ecuaciones
asociadas al formalismo de Hartle y Thorne (Hartle, 1967; Hartle & Thorne, 1968). Este
codigo fue modificado para lograr obtener resultados relevantes en esta tesis. La estructura
de dicho cddigo se encuentra mostrada en el diagrama de flujo de la fig. A.2. En dicha figura,
puede verse que los parametros de entrada utilizados son las mismas EdE hibridas construidas
previamente, para poder contrastarlas con las EHs no-rotantes.

El codigo de Weber trabaja bajo la hipotesis de rotacion rigida, obteniendo las confi-
guraciones no-rotantes (ecuaciones de TOV, comparables con las obtenidas con NESTOR)
y rotantes a frecuencia de Kepler para diferentes densidades de energia centrales. Ademas,
obtiene otras cantidades relevantes tales como la masa, masa bariénica, momento de inercia,
radio ecuatorial y radio polar.

Finalmente, se calculan familias de estrellas de masa bariénica constante para diferentes
frecuencias de rotacion. Estas familias, son introducidas en un tercer codigo spin-up, diagra-
mado en la fig. A.3, desarrollado por Glendenning & Weber (2001b). El cédigo resuelve las
ecuaciones centrales del proceso de aceleracion por spin-up como la evoluciéon temporal del
momento de inercia, a partir de una forma funcional para el CM. Este segundo c6digo, tiene
muchos parametros libres, de los cuales trabajaremos con la tasa de acrecién de masa, la
escala de tiempo del decaimiento del CM y el CM inicial y final.
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Figura A.1. Esquema del diagrama de flujo del c6digo NeStOR. Este diagrama resume los
aspectos principales de su funcionamiento. Cada médulo esta programado en lenguaje Bash,
el cual, a su vez, convoca distintos programas o submoédulos, nombrados a un lado de cada
globo del cuadro sinéptico. Las EdE de quarks y hadrénicas utilizadas como pardmetros
de entrada, fueron desarrolladas a lo largo de esta tesis. El color rosa claro representa la
estructura bésica del cddigo, mientras que el color celeste representa lo adaptado para su
funcionamiento en esta tesis. El color fucsia correspondiente para la EAE de quarks muestra
la parte que fue desarrollada de cero durante esta tesis. Imagen adaptada de Mariani (2020).
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Figura A.2. Esquema del diagrama de flujo del codigo de rotacion, resumiendo los aspectos
principales de su funcionamiento. Las EdE hibridas utilizadas cémo pardmetros de entrada
fueron desarrolladas a lo largo de esta tesis. El color rosa claro representa la estructura
béasica del cédigo, mientras que el color lila muestra las partes adaptadas en esta tesis. Se
diferencia del color celeste del grafico anterior pues fueron modificados en esa instancia y
acd mostramos sus resultados.
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Figura A.3. Esquema del diagrama de flujo del cddigo de spin-up, resumiendo los aspectos
principales de su funcionamiento. El color rosa claro representa la estructura basica del
c6digo, mientras que el color lila muestra las partes adaptadas en esta tesis. Se diferencia del
color celeste del grafico anterior pues fueron modificados en esa instancia y acd mostramos
sus resultados.
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Apéndice B

Sistema de ecuaciones no-lineales
para la construccién de la EdE

hibrida

En este apéndice presentaremos los sistemas de ecuaciones no lineales resueltos en la fase
hadrénica/de quarks para encontrar las cantidades faltantes, en el modelo con temperatura
finita. Estos sistemas se resuelven utilizando la funcién DNEQNF de las librerias de 1SML. La
rutina DNEQNF resuelve un sistema de ecuaciones no lineales utilizando un algoritmo hibrido
de Powell modificado y una aproximacién en diferencias finitas al Jacobiano (para més detalles
ver https://help.imsl.com/fortran/).

Ecuaciones para el modelo de quarks
Dentro del modelo FCM mostraremos aqui cual es el sistema de ecuaciones no lineales a

resolver.
Para el caso que trabajamos con muones (sin neutrinos), las ecuaciones para resolver para
los quarks seran

2n, —ng —ng = 3(ne +ny) Neutralidad de carga eléctrica, para encontrar u,
Wy =ny Campo wy,
Wy = ng Campo wy
Wy = Ny Campo wy

S =Asng Temperatura
Ademas, para la fase superconductora de color 2SC+s, se sumard la siguiente ecuacion:
Npy +Ngg +Npg + Ngy = 2(Npy +npg), Neutralidad de color para encontrar ug
mientras que para la fase CFL, se sumaran:

Ny + Npg + Npg + Ngy + Ngg + Ngg = 2(Npy + Npg + Nps), Neutralidad de color, para encontrar usg

Npy +Npg +Npg = Ngy + Ngq +Ngs, Ecuacién para encontrar us

donde n, 4 se refiere a las densidades de quarks segtn su color (red, green, blue) y su sabor
(u, d y s); S a la entropia total del sistema y Ag a la constante de entropia por barién, y
ng = (n, +ng +ny)/3 es la densidad baridnica.
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B. Sistema de ecuaciones no-lineales para la construccién de la EdE hibrida

En el caso de estar trabajando con neutrinos (sin muones), a estas ecuaciones se le suma
una mas: la conservaciéon de la abundancia lepténica:

Ypng =ne+ny,
con n. y n, densidades de los electrones y neutrinos respectivamente, y Y7 la constante de

conservacion, que varia entre 0 < Yy, < 0.4.

Ecuaciones para el modelo hadroénico
Para el caso de los hadrones, el sistema algebraico acoplado y no lineal de ecuaciones
luego de la aproximacion de campo medio serd

m?,é' = Zgo—Bnig_l;a'mNgo'N(gO'Na-)2
B
—Co 80N (gO'Na-)3
mi*o:* = Zgo-*Bn;;,
B
mz)a_) = ZngnB, (B.1)
B

mzﬁ = ngB(ﬂ)13Bn3,
B

mii = qu)B”lB,
B

donde I3p es la componente 3 del isoespin y los valores de las masas de los mesones
involucrados se encuentra en la en la tabla 2.1. Las densidades escalar y de nimero de
particulas para cada barion B, nj, y np, estan dadas por por

d3 p

= v | g Un ()~ funtp)l 2 (5B2)
3

" = va / éT[;),[fB—(P)—fm(P)]- (B.3)

En estas ecuaciones fpz denota la funcién de distribucion de Fermi-Dirac y E7, representa
la energia efectiva del barién

1
(p) = . - , E; =\p2+m2,
fB (p) exp |:EB(p):FMB:|+1 B(p) V4 B

T

com yg = 2Jp + 1 factor de degeneracién de spin y

*
mpg

My

mp — gop(n)o masa efectiva de barién,

UB — 8wB(n)w — gpp(n)I3pp — X, potencial quimico efectivo del barién.
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Apéndice C

Momentos de Fermi para los quarks
que se aparean en las fases
superconductoras de color

En este apéndice, mostraremos el calculo de los momentos de Fermi para las dos fases
superconductoras consideradas: 25C+s y CFL.

Para la fase CFL, hemos modelado la materia a temperatura finita. Dado que los nueve
quarks no se aparean todos entre si, se consideran cuatro valores diferentes de pcri: pcr1
para los diquarks (ru, gd, bs), pcr2 para (rd, gu), pcrs para (rs, bu) y finamente pcry para
(gs, bd). Los pcr; serdn aquellos que minimicen el gran potencial, es decir, dQ/dpcr; = 0.

Para la fase 25C+s, trabajamos solamente a temperatura nula, y evaluamos un tnico
PcF-2sc+s para los cuatro quarks apareados.

C.1. Fase CFL

Fase CFL - pcp1 para los diquarks (ru, gd, bs)

Q1 = Quar + s, (C.1)
con » »
CF1 CF1
0 Jo P (p—pag) dp [T PP (p ~ pwr) dp
T T
S (vm? +p? - /usb) dp
Qu = — (C.3)

Integro la ec. C.2:

4 3 4 3
Q= 1 [Pcr1_ PcriMdg + Per _ Pepibwe
R 3 4 3

Simplificando, resulta:

0 _ p?épl (_2/~ldg +3pcr1 — 2luur)
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C. Momentos de Fermi para los quarks que se aparean en las fases superconductoras de
color

Integro la segunda:

3pcrilm?+ p2CF1 (m? + 2p2CF1) - 3mf log (1 Im? +172CF1 + PCFl) - 8P%F1ﬂsb

Q.1 =
s1 2472

En definitiva,

3
Pcri (_2/1dg + 3pCFl - 2,uur) 3PCF1 2 2
Q = 2 + Y \/m? +pQCF1 (ms + 2pCF1)

3pcr1
Sy (Bmf log (,/m? + [)2CF1 + pcpl) - 8p%F1,usb) (C.4)

Buscamos los pcr1 tales que minimizan la ecuacién C.4, es decir, dQ1/dpcr1 = 0.
Las tres soluciones son:

pcr1 =0,

PcrFr1 = (Qﬂdg + 2,usb + 2/Jur - \/,uig + 2,Udglusb + 2/Jdg,uur + 3m? + ﬂfb + 2/Jsb/Jur + /~1121r) >

—_ =

PCF1 = g (2ﬂdg + 2/Jsb + 2,Uur + \/ﬂ?lg + 2/v‘dg/'lsb + 2/Jdg;/lur + 3mg + /ng + 2ﬂsbﬂur + /~1121r) .

Definimos los potenciales quimicos de quarks por color-sabor, incluyendo IV y sus campos
Wu, Wd § Ws:

2 3 M8 W1
Hur = - ge—Kku+p+%+%—?
HMe M3 U8 Vi
= S —KWygtp—-—+———
Hdg 3 Wa+ [ 2 3 9
M 2us Vi
Hsb = ?e_KVWs"':u_T_?

Ahora, reemplazando los valores de tcolor-sabor €n las soluciones de pcri, obtenemos
que, la soluciones C.5 resultan:

PCF1 = (—\/(2Kv(wd +wg+wy) —6u+3V)2+12m? — 4K wy — 4K ws — 4K w, + 12u — 6V1) ,

(C.5)

| =

1
PCF1 = g (\/(ZKV(wd +wg+wy) —6u+3V)2 +12m? — 4K wy — 4K ws — 4K wy, + 12u — 6V
(C.6)

Para que el modelo tenga sentido, es importante que al considerar la aproximacién a
temperatura nula, el modelo se comporte como tal. Por lo cual, haciendo las simplificaciones
correspondientes a las soluciones de pcp1, obtenemos que:

2
Mg
PCF1 =21 — \/#2 3 (C.7)

como en la teoria a T = 0 MeV considerando neutralidad de carga.
De forma andloga, calcularemos los deméas pcp;.
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C.1. Fase CFL

Fase CFL - pcpo para los diquarks (rd, gu)

J7? p? (p = par) dp . ST p? (p = pg) dp

Qy = Quqo = = = (C.8)
Integro y simplifico:
3
Q, = Pcro (_Qﬂdr +3pcr2 — 2ﬂug) (CQ)
672
Busco pcra tales que minimicen el gran potencial:
1
pcr2=0, pcr2=3 (Mdr + fug) (C.10)
donde:
2p M3 MgV
Hug = — 36 _Kku+,u_73+§8_?1,
u Mz Mg V1
= —- U+ —=+=-—=
Hdr 3 vWa + U 9 3 )
Fase CFL - pcps para los diquarks (rs, bu)
St p2(p—pa) dp Jo PP ( s + p? - “Sr) dp
Q3 = Q3 + €23 = + 5 (C.11)

2 bis

Integrando, resulta:

3]7CF3Vm? +p%F3 (mf + 2p2CF3) - 3m3 IOg (ﬂm? +p%:’F3 +pCF3) - sz‘Fgﬂsr

Q =
3 2472
p%ng (SPCF3_4,uub) (C 12)
1272 '
Minimizando Qg, se obtiene
2 2 2
—my + Mgy + Qﬂsrﬂub + ’uub
pcr3 =0, pcr3= C.13
2 (/Jsr + /Jub) ( )
con
2 o2us Vi
7 Hs V1
Msr = ?e_Kst"‘,u'i'?_?

Fase CFL - pcry para los diquarks (gs, bd)
Y finalmente haciendo el mismo proceso para pcr4, partimos de la definciéon del gran
potencial:

JPertp2 (p—pav) dp o PP (V’”? +p? - “Sg) dp
+
2

Qy = Quda + Q4 = 5
T v/

(C.14)
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C. Momentos de Fermi para los quarks que se aparean en las fases superconductoras de
color

Resultando:

3
Peps Bpera—4fan)  3pcra 5 5 2 2
= 1272 * i N P (14 20

3milog (\/nm+ PCF4) - 8P3CF4:“Sg

C.15
2472 ( )
Minimizando la ecuacién y buscando pcr4 se obtiene que las soluciones serdn:
2 2, .2
M3y + 2M1dbHsg — mg + p
pcri=0, pcpy=-—2L -8 (C.16)
2 (Map + psg)
donde pqgn y psg SON:
u 2us V1
Mdb = ?e—Kde+ﬂ—T—7
Me M3 M8 Vi
e R T )
Al no tener en cuenta las soluciones triviales, los momentos de Fermi resultan:
1 2 2
PCF1 = g 2(/1ur + Udag + /Jsb) - \/Sms + (,uur + Uag t ,usb) s (017)
1
PCF2 = §(ﬂdr + fug) » (C.18)
2 2
—my + (,usr + /Jub)
PCcF3 = C.19
2(usr + Hub) ( )
2 2
—mg + (Hap + fsg)
pcra=— & (C.20)

2(pap + ,usg)

Modificacion de las cantidades termodindmicas

De manera de recuperar la teoria a temperatura nula, en esta instancia es importante
remarcar como se modifican las cantidades termodindmicas usando los momentos comunes
de Fermi. Para el estudio de proto-EN, es decir, estrellas con temperatura finita, nos basamos
en la ecuaciéon de un gas de Fermi:

6T [
_87'['30

P, ———5+1

d3kIn lexp( (C.21)

Si ademads de separar por sabor los quarks los separo por color y como sabemos que
d®k = 4xk?dk, obtenemos

T o0
Pyc=— [ Kdkln
0

—VE2 2 _
- = exp(W)ﬂ. (C.22)
T

Al considerar el modelo para T > 0, definimos una nueva cantidad, P':
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C.2. Fase 2SC+s

, T PCFi
P'=— k*dk In
™ Jo

—VE2 2 _
exp(W)ﬂ , (C.23)

donde el subindice i determina los cuatro momentos de Fermi ya calculados.
De manera tal que la ec. C.22 al tener en cuenta IV y SC resultaria

, G
Pyc=P +Pr+ %(wg +w? +w?), (C.24)

donde Pa = Pcpyr es 5
Py = S A7 (C.25)

T

Al considerar la ec. C.24, que depende del pcp; van a cambiar las cantidades termodiné-
micas obtenidas a partir de la presién (o gran potencial) como la densidad y la entropia.

C.2. Fase 2SC+s

Fase 2SC+s: pcr-2sc+s para los diquarks (ru, gd, rd, gu)
Al trabajar solamente a temperatura nula, para la fase 25C+s calculamos un tnico mo-
mento comun de Fermi:

PCF-2SC+s

p*(p — ) dp

MIH

4
Qoscrs = Z /
i=1
1 5 [,l +m 9 o
+ _ZZ/ ( uZ +m? —ul) dp——A , (C.26)
i=1
donde la primer sumatoria corresponde a los quarks apareados y la segunda a los quarks

sin aparear.
Los quarks que se aparean son:

2 3 pg Vi
o = gt Kowatut -
He H3 Mg Wi
= S K Wgt+p—-—+——-—,
Hdg 3 Wag+ U 9 3 5
2u Mz Mg W1
Hug = =gt Kowutp- e - S
He M3 ps W1
= ——KWg+p+—+——-—.
Mdr 3 vWd + U 5 3 )

El momento comin 2SC-+s sera el promedio de los potenciales quimicos de los quarks
apareados. En definitiva

PCF-2SCes = 1= "= + 5. (C.27)
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color
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Apéndice D
Ecuaciones de Hartle

En este apéndice profundizaremos en las ecuaciones de perturbaciéon de Hartle, dadas por
Hartle (1973).

Ecuaciones monopolares
Las ecuaciones de monopolo (1 = 0) que determinan pg de la ec. 2.80 y las funciones hgy y
my de las expansiones 2.86 se derivan de G| = 877/ y G} = 8xT;, donde G}, = R, —1/25},R. El

conjunto resultante de ecuaciones puede integrarse una vez que w(r) ha sido calculado como

d (4 (r )d“’(r)) 4r3jc(l—:)a_)(r) -0, r<R. (D.1)

La ec. D.1 debe resolverse sujeta a las condiciones de contorno: (1)@ es regular en el origen
de la estrella r = 0, y (2) dw/dr = 0 ahi. En la préctica, se integra esta ecuacién hacia afuera
desde el origen de la estrella. En la region exterior de la estrella, @(r) pueden expresarse en
términos del momento angular total J(Q) mediante:

o(r,Q) =Q - %J(Q), para r > R, (D.2)
donde J
_ 1 paaw
J(Q)=I(Q)Q= 6R (dr )R. (D.3)

La ecuacién diferencial para la funciéon de perturbacion de masa monopolar, mg, dada por
Hartle (1967); Hartle & Thorne (1968) es

dmy o O€ 1 5 4(do > 8 42 (e+P)
—— =dnr’ —(e+P — D.4
ar - gpler Ppot i\ ) 5 o @ (D-4)
donde 5
Y = m(r) (D.5)
r

La ec. D.4 estd acoplada a la funcién de perturbaciéon de presion monopolar, pg, a través
de

dpo _ 1+ 8nrP (€+P)r 1 r3j2 (da))2+1 d (r2j2a)2)

4 dr 3dr\1-Y

@ T Ra-y T A T T (D6)

Las condiciones de contorno son que mg — 0y pg — 0 cuando r — 0. En la regiéon
exterior de la estrella, @(r) se expresa en términos del momento angular total J(Q) mediante
las ecuaciones D.2 y D.3.
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D. Ecuaciones de Hartle

De esta forma, se obtiene la relacién:
1
mo(Q) = AM(Q) — < J(Q)?, parar >R, (D.7)
r

donde AM es el cambio en la masa gravitacional debido a la rotacién. Evaluando la eq. D.7
en la superficie de la estrella,

AM(Q) = my(R) + %1(9)2. (D.8)

Por lo tanto, AM se conoce una vez que se han calculado la funcién de perturbacion de
masa mg en el ecuador y el momento de inercia de la estrella. Las soluciones numéricas a las
ecuaciones D.4 y D.6 se encuentran integrandolas radialmente hacia afuera desde el origen
con las condiciones de contorno. La subindice ¢ indica el centro de la estrella.

1
po(r) = 3 (Je @c)’r®, parar — 0, (D.9)

oP

Una vez que se conocen @, AM, J, y pg, la funcién hy se puede calcular a partir de las
relaciones:

4
mq(r) — l—g(ec +P.) (2+ e

) (e @e)2r®, parar — 0. (D.10)

C

2
ho(r) = —po + % @’ e *® + hoe, parar <R, (D.11)

AM J?
r(1-Y) * rf(1-0)

donde la cantidad ho. es una constante de integracion que debe especificarse exigiendo
que hg(r) sea continua a través de la superficie de la estrella.

ho(r) =

para r > R, (D.12)

Ecuaciones cuadrupolares

Las funciones de perturbacion cuadrupolar, dada cuando [ = 2, son hs, mo y v, introduci-
das en la ec. 2.86, determinan la forma de la estrella rotante. Se determinan en este orden por
las tres ecuaciones de campo, elegidas con el objetivo de obtener las expresiones no triviales
mas simples, Rz - R;’: = 871(Tt,;9 - T;ﬁ)7 G’ =8P, y RY = 0. De ellas se derivan el siguiente
conjunto acoplado de ecuaciones diferenciales (Hartle, 1967; Hartle & Thorne, 1968):

dvs dd  (1d®\( P dj2 , j2 ,(dj\* (do\®
2 opy— w2 - Lo L (L) (22 D.1
dr >dr (rdr) 3ar e \ar ar | |’ (D-13)
Yy
dhs dd 2 (dd\7* m
@ | E*ﬁ(%) (Q”K(f+”>‘ra))h2

B Y R A S 1
2a-n\a ] 276\ \ar 2 (1Y) \ dr

do\ ! 1 do\ !
' (ﬁ) T 2r(1-Y) (?)

da\>
3.2 [dw
(%)

(r @)? %2. (D.14)

1
3
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Sus condiciones de contorno son h2(0) = vo(0) = 0 y ha(o0) = va(co0) = 0. Las solucio-
nes numéricas de de estas dos ecuaciones se calculan integrandolas simultdaneamente hacia
afuera radialmente desde el origen de la estrella. Los desarrollos usando aproximaciones para
r — 0, se realizan de una forma similar a las descriptas para monopolos. Para mas detalle,
se presentan en el libro Weber (1999), capitulo 15.

Las funciones de perturbacién de masa y presion cuadrupolares, ms y pa, pueden calcularse
una vez que se conoce ho. La expresién para mo resulta

. . —\2
my =r(1-Y) —hg—f(‘ﬁ)@%ﬁ(d“’) ) (D.15)

3 \ dr 6 \dr

Finalmente, la funcién de perturbacién de presiéon po satisface

1
p2=~hy=2(r w)%e ?®. (D.16)
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