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Resumen

El objetivo general de este trabajo es realizar aportes al estudio de estrellas de neutrones con
campos magnéticos extremos, incluyendo estrellas de neutrones aisladas, inmersas en remanentes
de supernova y pertenecientes a sistemas binarios. Se consideraron similitudes y diferencias en
las manifestaciones observacionales de estos objetos, producto de la configuracién de su campo
magnético y su evolucion, asi como también el efecto que generan en el medio interestelar circun-
dante. Esta investigacién abarca desde estrellas de neutrones con campos magnéticos intensos, o
magnetares (B > 10'* G) como los pulsares anémalos de rayos X y los repetidores de rayos y, hasta
sus contrapartes de campo magnético muy bajo, B < 10'° G (también llamadas anti-magnetares),
tales como los objetos compactos centrales descubiertos en el interior de remanentes de supernova,
y estrellas de neutrones que acretan materia proveniente de una estrella companera donante en
sistemas binarios.

En primer lugar, en esta tesis se introduce un marco actualizado en lo que refiere al conocimien-
to tedrico relacionado con las estrellas de neutrones y sus entornos seguido por una descripcion
de los satélites de rayos X y las técnicas observacionales empleadas. La parte central involucra los
aportes originales realizados que incluyen, primero, los resultados obtenidos producto del desa-
rrollo de modelos tedricos que buscan dar explicacion a observaciones realizadas en escenarios
astrofisicos asociados a estrellas de neutrones, y en segundo lugar, los resultados correspondientes
a estudios observacionales llevados a cabo fundamentalmente en la banda de los rayos X, pero
que incorporan datos obtenidos en diferentes longitudes de onda, desde radio hasta rayos-gamma.
De esta manera, en esta tesis se ha hecho uso de los mas avanzados instrumentos disponibles en
la actualidad, con el objetivo de relacionar observacién y teoria para lograr un avance sustentable
en temas de astrofisica relativista.

Se incorpora ademas a esta tesis el modelado de estrellas de neutrones en teorias alternativas a
la relatividad general, el cual ha despertado un fuerte interés en la comunidad por dos motivos. Por
un lado, ya que se piensa que en estas teorias es posible alojar estrellas de neutrones mas masivas
que en relatividad general, ampliando el limite de ~2 Mg, descripto por las ecuaciones de estado
de materia realistas que se proponen actualmente. Reciprocamente, el estudio de la estructura
de estrellas de neutrones podria resultar eficaz para poner cotas a los parametros libres de estas
teorias, o incluso encontrar anomalias impuestas por los campos de materia representados a través
diferentes ecuaciones de estado en el régimen de campo gravitacional fuerte.

En la Parte I de esta tesis se expone una breve introduccién al estado del arte del conocimiento



II

de las estrellas de neutrones, desde un punto de vista tedrico, abarcando los escenarios astrofisicos
que involucran sus diversas manifestaciones observacionales, y se describen las caracteristicas de
los instrumentos disponibles en la banda de los rayos X, asi como los lineamientos de las técnicas
utilizadas en los estudios observacionales desarrollados.

En la Parte II se presentan dos modelos tedricos que podrian explicar satisfactoriamente
observaciones de estrellas de neutrones en las que el campo magnético juega un papel crucial.
En el Capitulo 2 se estudia la evolucién del campo magnético en una estrella de neutrones que
acreta materia proveniente del viento de una estrella companera de gran masa, con el objeto de
analizar la posibilidad de la formacién de jets en sistemas binarios con fulguraciones transitorias
gigantes de rayos X (Garcia et al., 2014). En el Capitulo 3 mostramos cémo la evolucién de un
campo magnético toroidal intenso podria ser responsable del frenado repentino conocido como
“anti-glitch” en un magnetar (Garcia & Ranea-Sandoval, 2015).

La Parte III abarca resultados propios obtenidos a partir de estudios observacionales llevados
a cabo en la banda de los rayos X. El Capitulo 4 estd dedicado a la bisqueda de un remanente
compacto central en un remanente de supernova, y el analisis de la emision extendida asociada
(Garcia et al., 2012a,b), realizado a partir de observaciones de archivo de XMM-Newton y Chan-
dra, y el Capitulo 5 comprende el estudio del enfriamiento de una estrella de neutrones posterior
a las erupciones de rayos X de Tipo-I, detectadas con el satélite RXTE, y sus consecuencias sobre
la determinacién precisa de la masa y el radio de la estrella (Garcia et al., 2013).

La Parte IV engloba los aportes realizados al estudio de estrellas de neutrones en teorias
de gravedad alternativas a la relatividad general. En el Capitulo 6 se presentan los resultados
obtenidos para el calculo perturbativo de configuraciones de estrellas de neutrones estaticas y
esféricamente simétricas utilizando ecuaciones de estado realistas en el marco de una teoria f(R)
métrica (Orellana et al., 2013). El Capitulo 7 contiene la extensién de este estudio a una teoria
f(R) bajo el formalismo de Palatini, donde las ecuaciones son resueltas de manera exacta. En
ambas teorias se encuentra que los perfiles internos que representan la estructura de las estrellas
muestran un comportamiento anti-intuitivo que depende fuertemente de la ecuacién de estado
utilizada (Teppa Pannia et al., 2016).

Finalmente en la Parte V se exponen las conclusiones generales y el trabajo a futuro que dara
continuidad y permitira profundizar las lineas de investigacion iniciadas en esta tesis.

Este trabajo fue realizado paralelamente en el Instituto Argentino de Radioastronomia (IAR)
y en la Facultad de Ciencias Astrondémicas y Geofisicas de la Universidad Nacional de La Plata
(FCAGLP) entre abril del afio 2011 y diciembre de 2015. Tanto en IAR, como en FCAGLP,
trabajé junto a mi director el Dr. Jorge A. Combi y varios colaboradores. Considerables apor-
tes fueron ademas obtenidos en viajes realizados al Laboratorio Tandar, donde se desempena mi
co-directora, la Dra. Deborah N. Aguilera, y durante dos estadias de trabajo en el Kapteyn As-
tronomical Institute de la Universidad de Groningen, en Holanda, donde colaboré con el Prof. Dr.
Mariano Méndez. Durante todo el periodo en que desarrollé esta tesis, conté con becas doctorales
del Consejo Nacional de Investigaciones Cientificas y Técnicas: los primeros 3 anos, la Beca de
Postgrado Tipo I y en los restantes la de Finalizacién de Doctorado, o Tipo II.
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Capitulo 1

Estrellas de neutrones

Las estrellas de neutrones (NSs') son los objetos materiales més compactos que se conocen.
Las condiciones extremas a la que estan sometidos el espacio y la materia, vuelven a estos obje-
tos Unicos y fascinantes desde el punto de vista de la astrofisica relativista. La imposibilidad de
reproducir estas condiciones en experimentos controlados, convierte a estas estrellas en labora-
torios cruciales para comprender las propiedades fundamentales de la naturaleza de la materia a
las més altas densidades. A su vez, los campos gravitatorios involucrados son tan intensos que
tornan a estas estrellas totalmente degeneradas y relativistas, a punto tal que podrian ser esce-
narios favorables para poner a prueba diferentes teorias de gravedad. La existencia de una masa
maxima para estos objetos y la determinacién de su magnitud, asi como la de su tamano asociado
resulta uno de los principales desafios para las observaciones, para lo cual resulta determinante
comprender las condiciones astrofisicas impuestas por los entornos en que se hallan inmersas.

En este primer capitulo, se realiza un breve repaso histérico sobre los primeros modelos tedricos
desarrollados hasta el descubrimiento de las NSs y dando un enfoque del conocimiento actual
acerca de estos objetos, destacando los puntos donde esta tesis realiza aportes como producto de
los resultados presentados en los capitulos subsiguientes.

1.1. Historia

A partir de que Chadwick (1932) anunciara el descubrimiento de un nucleén neutro en el ano
1932, las especulaciones acerca de la posibilidad de la existencia de estrellas formadas esencial-
mente por neutrones no tardaron en aparecer, despertando interés en la comunidad astrofisica.
En 1933, Baade & Zwicky (1934) propusieron la existencia de lo que denominaron NSs. En ese
breve trabajo plantearon que estas estrellas se formarian como producto de las ya conocidas ex-
plosiones de supernova, prediciendo radios pequenos y densidades extremadamente grandes como
sus principales caracteristicas. Unos anos después, Oppenheimer & Volkoff (1939) y, de manera
independiente, Tolman (1939), derivaron las ecuaciones de equilibrio hidrostatico para estrellas

'Del inglés, Neutron Stars.



4 CAPITULO 1. ESTRELLAS DE NEUTRONES

esféricas en el marco de la teoria general de la relatividad (GR?). Proponiendo que la materia
en su interior consiste basicamente de un gas de neutrones degenerados relativistas, construyeron
los primeros modelos y configuraciones de NSs, obteniendo para la masa méxima un valor de
~0.71 Mg y radios de tan sélo ~10 km.

Dado el pequeno tamano asociado a la superficie predicha para estas estrellas, parecia muy
poco probable poder detectar emisién térmica proveniente de su superficie, sin embargo, a partir
de 1962, con el advenimiento de la primera generacién de satélites de rayos X, se realizaron los
primeros intentos por dar con estos objetos. Poco tiempo después, el grupo liderado por Giacconi
et al. (1962) descubrié varias fuentes compactas de rayos X, pero la conexién con las NSs no pudo
ser establecida.

Unos pocos anos después, en 1967, en el otro extremo del espectro electromagnético y de
manera totalmente casual, J. Bell descubrié la emisién periédica en ondas de radio de lo que su
director, A. Hewish, llamara pulsares. Ese mismo ano, Pacini (1967) propuso que NSs con grandes
velocidades de rotacién y fuertes campos magnéticos, transformarian inevitablemente su energia
rotacional en radiacion electromagnética, acelerando particulas cargadas hasta velocidades rela-
tivistas. Al afo siguiente, Hewish et al. (1968) publicé el descubrimiento de los pulsares y (Gold,
1968) sugirié que la emisién periddica detectada por los radiotelescopios era consecuencia del me-
canismo propuesto por Pacini, asociando el descubrimiento de Hewish a la primera observacién
de una NS. Hacia fines de ese ano, Comella et al. (1969) consiguieron detectar un pulsar en la
mismisima Nebulosa del Cangrejo, o Crab, remanente de una supernova registrada por astréno-
mos chinos en el afio 1054. Con un periodo de 33 ms, la emisién no podia ser explicada por la
rotacion de una estrella enana blanca y debia estar asociada a una NS. De esta manera, la vieja
prediccion de Baade y Zwicky fue confirmada por las observaciones.

Gracias a que los pulsos de radiacién son intensos y regulares, los astrénomos pueden deter-
minar su periodo con muchisima precisién. A su vez, la medicién regular del periodo, permitié
notar que los pulsares estan frenandose, ya que sus periodos crecen con el tiempo. La rdapida
variacién del campo magnético produce la emisién electromagnética descripta que disminuye la
energia rotacional de la estrella, frendndola con una tasa tipica del orden de 1071 s en cada
vuelta. Esta variacién lenta pero continua, permitié descartar la posibilidad de que los pulsos
detectados fueran originados por oscilaciones en la estructura del objeto, razén por la cual fueron
denominados pulsares.

Si bien todas las estrellas normales poseen un campo magnético, estos son relativamente dé-
biles. Durante una explosién de supernova, el nicleo estelar debe ser comprimido para formar
una NS. A medida que las lineas de campo magnético se aproximan, su intensidad se incrementa
fuertemente. El campo magnético formado, combinado con la rotacion, provoca corrientes eléc-
tricas enormes en la superficie de la NS. Esto provoca una pérdida de electrones (y positrones)
en las proximidades de los polos magnéticos de la estrella que fluyen a lo largo de las lineas de
campo magnético produciendo radiacién sincrotrén y de curvatura. Asi, las NSs tienen entonces
dos fuentes de radiacion, por un lado emisién electromagnética no térmica producida por las par-

2Del inglés, General Relativity.



1.1. HISTORIA 5

ticulas atrapadas en las lineas de campo magnético de la estrella, predominante en frecuencias de
radio, y por otro lado, radiacién térmica debida a particulas que colisionan con la superficie de
la estrella en los polos magnéticos, detectable incluso en los rayos X.

Como el eje magnético de la NS no coincide necesariamente con el de rotacién, pudiendo estar
inclinado, para un observador lejano, esta radiacién resulta pulsada, como en el caso de un faro,
y sblo es detectable en el caso en que el eje magnético coincida con la direccion del observador
durante el giro (ver Figura 1.1).

al Observador

Eje de RolaciU
I L7
i s

. e
Cono de Emision

(desde el polo magnético)

Figura 1.1: Esquema de un pulsar.

Paralelamente, Shkolvsky (1968) planteé la posibilidad de la existencia de sistemas binarios
compuestos por una NS capaz de acretar materia proveniente de la envoltura de una estrella
normal. El mecanismo propuesto seria entonces capaz de liberar una gran cantidad de energia en
el rango de los rayos X. Ya en los anos 70, a partir de las observaciones del satélite de rayos X
UHURU, bajo esta hipdtesis, fue posible establecer la relacién entre una serie de fuentes compactas
brillantes y las NSs. La presencia de NSs en sistemas binarios permitié, ademads, obtener las
primeras medidas de sus masas. Unos anos después, Hulse & Taylor (1974) descubrieron el primer
pulsar binario (PSR B1913+16) y con él consiguieron, no sélo determinar las masas de ambas
NSs, sino también estimar la radiacién gravitacional emitida por el sistema, en total acuerdo con
las predicciones de GR.

Ya a fines de la década de los 70s, se obtuvieron las primeras iméagenes de alta resolucién
espacial en rayos X, usando el instrumento Finstein, lo que posibilité comprender la morfologia
extendida de los restos de explosiones de supernova y su asociacién con las NSs. Mas adelante,
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en la década del 90, el satélite ROSAT, con una sensibilidad mil veces mayor que UHURU,
detect6 una gran cantidad de nuevas fuentes y, a partir de 1995, con el advenimiento del satélite
RXTE se obtuvieron nuevas curvas de luz de estos objetos, alcanzando escalas temporales de la
millonésima parte de un segundo, lo que posibilité estudiar el comportamiento de la materia en
las proximidades de estos objetos y hasta en su propia superficie.

A partir de 1999 fueron puestos en funcionamiento los satélites de rayos X Chandra y XMM-
Newton. Estos observatorios incorporaron superficies épticas usando el sistema disenado por Wol-
ter, convirtiéndose asi en verdaderos telescopios de rayos X, con grandes mejoras respecto a sus
antecesores. Con mayores resoluciones, tanto espaciales, temporales como espectrales, pueden
no solo obtener imagenes, sino también tomar espectros y curvas de luz extremadamente preci-
sos, simultaneamente, que permitieron llevar a cabo una clasificacién méas detallada de las NSs
generando nuevos desafios tedricos.

Las NSs son objetos muy especiales, ya que su estudio requiere la incorporacién de herramien-
tas de diversas ramas de la fisica y la astronomia que incluyen a la fisica de particulas, nuclear, la
magnetohidrodinamica de plasmas, gravitacién, y procesos radiativos que abarcan desde emisién
en radio, hasta rayos X y vy, asi como emision de neutrinos y ondas gravitacionales. En particular,
la densidad de la parte mas interna de estos objetos exige el tratamiento de la materia nuclear
en un continuo y a baja temperatura, o incluso podria involucrar la existencia de otras fases
de materia extrana como un gas de quarks con interacciones entre ellos. Estas condiciones son
imposibles de conseguir en los laboratorios terrestres, por lo cual las NSs resultan laboratorios
naturales unicos para el estudio de la materia a densidades extremas y el régimen de campo
gravitacional fuerte para la curvatura del espacio-tiempo.

1.2. Caracteristicas generales de las estrellas de neutrones

En una estrella normal, la presion de la materia y la radiacion en el interior equilibran la fuerza
ejercida por su propio campo gravitatorio. La energia que produce la radiacién es proporcionada
por las reacciones nucleares que ocurren en las partes mas internas, o nicleo de la estrella. Cuando
el combustible de estas reacciones se agota, éstas cesan y el equilibrio se rompe, provocando el
ingreso a una nueva etapa de la propia estrella que parafraseamos como el fin de su vida. Aqui,
los caminos se bifurcan dependiendo esencialmente de la masa de la estrella. Si la estrella tiene
una masa M < 8 Mg, su atmésfera se expandira lentamente formando una nebulosa planetaria
mientras que su nucleo se comprimira hasta alcanzar una nueva forma de equilibrio, gracias a
la presién de degeneracion de los electrones, convirtiéndose en una estrella enana blanca. Si la
estrella es de gran masa (M > 20 M), explotard como una supernova mientras que la presién
de la materia en su nucleo no serd suficiente para soportar la atraccién gravitacional, por lo que
éste colapsard, formando un agujero negro. En cambio, si la estrella es de masa intermedia
(8 Mgy < M < 20 Mg), si bien también explotard en una supernova, su nicleo, en cambié podréd
encontrar una nueva configuracion de equilibrio frente a la gravedad, proporcionada por la presién
de un gas de neutrones degenerado, lo que da el nombre de NS.
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1.2.1. Propiedades fisicas macroscépicas

Las NSs constituyen los objetos estelares mas compactos que se conocen, con masas M ~
1.4 Mg y radios R ~ 10 km, su densidad promedio resulta:

p=3M/(4nR) ~ 7 x 10Mgr cm™ ~ 2.5p, (1.1)

donde pg ~ 2.8x10' gr cm™3 es la densidad de saturacién nuclear, que es la densidad de equilibrio
de los nucleones dentro de los niicleos atéomicos. A diferencia de otros objetos compactos como las
enanas blancas, en las cuales las aproximaciones newtonianas son vélidas (Shapiro & Teukolsky,
1983), las densidades involucradas implican un campo gravitacional tan intenso que para mode-
larlas resulta necesario un tratamiento relativista. Un simple cdlculo permite determinar que el
corrimiento al rojo en su superficie es z = (1 — 2GM/Rc?)""/?> =1 = 0.1 y, por lo tanto, el efecto
del campo gravitatorio sobre los fotones emitidos, no puede ignorarse. Hasta el presente, entre la
Via Lactea y las Nubes de Magallanes, se han detectado unas dos mil NSs, de las cuales la gran
mayoria se manifiestan como pulsares. La poblacion estd concentrada fuertemente en el disco de
la galaxia, aunque con una cierta dispersién hacia latitudes mas altas (Lattimer & Prakash, 2007).

Las NSs heredan al menos dos propiedades fundamentales de su estrella progenitora: la ro-
tacion y el campo magnético. Por un lado, la conservacién del momento angular L = IQ hace
que las NSs, cuyos radios son mucho menores que los de sus estrellas progenitoras (~ 103 km) v,
por lo tanto, momentos de inercia, I, muy inferiores, tengan asociadas frecuencias de rotacién Q
muchisimo mayores a sus progenitoras. De un mismo modo, la conservacién del flujo magnético
¢ ~ B/4nr? amplifica un campo magnético tipico de B ~ 10* G asociado a las estrella originales,
hasta valores B ~ 10'2 G para las NSs.

1.2.2. El diagrama P - P

Como vimos las NSs estdn asociadas a altas velocidades de rotacién, con periodos que van
desde el milisegundo hasta la decena de segundos. En efecto, en el caso de los pulsares, su radiacién
no térmica, visible en ondas de radio, es obtenida a expensas de su energia rotacional E., =
IQ?/2. Esta radiacién disminuye la energia rotacional de la estrella por lo que su periodo de
rotacién aumenta (dP/dt P > 0). Por ejemplo, para el caso del pulsar del Crab (P = 33 ms y
P=422x10"13s s‘l), E.or = IQQ ~ 5x 108 erg s™' que coincide con la luminosidad detectada en
radio. Considerando que esta radiacion proviene de un dipolo magnético en rotacién, la intensidad
del campo magnético puede estimarse con la siguiente ecuacién (Shapiro & Teukolsky, 1983):

313\ 19 e\ 12

B=|——PP| =B~32x10°(PP)" G (1.2)
8m2RO

donde c es la velocidad de la luz. Bajo estas condiciones, conocidos P y P para un pulsar de-

terminado, y suponiendo que el periodo inicial es muy bajo, puede también estimarse una edad

caracteristica de la NS con la siguiente relacién: T ~ P/2P.
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Figura 1.2: Diagrama P — P de algunos pulsares conocidos (Lorimer, 2001). En las abscisas se
grafica el perfodo P [ms] y en las ordenadas el logaritmo de la derivada del periodo P [s s7!].
Las lineas a trazos representan intensidad de campo magnético constante mientras que las lineas
punteadas con trazos, corresponden a edad caracteristica T constante en anos. Los pulsares en
sistemas binarios se encuentran resaltados por circulos o elipses segin la excentricidad del sistema.
Los pulsares (jévenes) asociados a SNRs son representados por estrellas de cinco puntas.

De este analisis resulta esperable una correlacién entre el periodo P y su derivada P, que se
confirma en la disposicién de las NSs conocidas sobre el diagrama P—P, presentado en la Figura 1.2
(Lorimer, 2001). All{ se observa que los pulsares se dividen en dos grandes grupos. Por un lado,
en la zona superior derecha del diagrama, donde se concentra la gran mayoria de estos objetos,
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encontramos NSs con campos magnéticos B ~ 1012 G y edades caracteristicas 7 < 10778 afios.
Como dijimos, a medida que envejecen, los pulsares se van frenando, por lo que se mueven en el
diagrama hacia la derecha y abajo. Este frenado, a su vez, disminuye la actividad magnetosférica
de la NS, hasta que finalmente el pulsar puede apagarse completamente, lo que da origen a la
region denominada graveyard o cementerio, en el extremo inferior derecho del diagrama. Por
otro lado, en la regién inferior izquierda se encuentran los pulsares del milisequndo, asociados
en su gran mayoria a sistemas binarios, y con campos magnéticos mas bajos (B ~ 108 G). Se
piensa que estos pulsares son reciclados de la zona inferior derecha del diagrama debido a que
un prolongado proceso de incorporacion de materia y momento angular a partir de un disco de
acrecién que reactiva su actividad.

La evolucién de las NSs también se manifiesta a través de un largo proceso de enfriamiento
que se evindencia ya que si bien al formarse, como producto de la violenta explosiéon de supernova
que da lugar a su origen, las NSs tienen temperaturas internas muy altas (T 3 10° K), NSs més
viejas, en cambio, se encuentran a temperaturas mucho méas bajas del orden de T ~ 10979 K
(Yakovlev et al., 2001). Si bien el maximo de la radiacién térmica asociada a esta temperatura,
se encuentra en la region de los rayos X, en algunos casos, la radiacion también puede detectarse
en el ultravioleta o incluso en el éptico (Walter & Matthews, 1997).

1.2.3. Campo magnético y clasificacion, desde magnetares hasta CCOs

Las NSs poseen campos magnéticos varios érdenes de magnitud mas intensos que las estrellas
normales. A su vez, como vimos en la seccién anterior, éstos abarcan varias décadas en intensi-
dad como el caso de los pulsares normales, y los pulsares del milisegundo. El amplio rango de
intensidades del campo magnético asociado a las NSs conlleva la manifestaciones fenomenolégicas
absolutamente diferentes. Es por esto que este parametro resulta un buen ordenador a la hora
de clasificar esta estrellas, abarcando (Kaspi, 2010): pulsares alimentados por rotacién (RPPs?,
con B ~ 10'2 G), pulsares del milisegundo (MSPs*, con B ~ 10% G), estrellas aisladas débiles
en rayos X (X-dim INS’, con B ~ 1013 G), pulsares de campo magnético alto (High-B RPP,
con B ~ 10'* G) con gran actividad en altas energfas, repetidores de rayos y suaves (SGRs%) y
pulsares anémalos de rayos X (AXPs”), también llamados magnetares, con campos magnéticos
muy intensos, B 2 10'* G. M4s recientemente se ha propuesto ademds la catergoria de los objetos
compactos centrales en remanentes de supernova (CCOs® en SNRs”), con B 5 10! G.

En el Capitulo 4 de la Parte III presentaremos un estudio detallado de la emisién extendida
de un SNR que podria albergar un objeto compacto (como un CCO) en su interior. Para ello,
incorporaremos datos obtenidos por los satélites XMM-Newton y Chandra que presentaremos

3Del inglés, Rotation Powered Pulsars.

4Del inglés, Milli-Second Pulsars.

5Del inglés, X-ray dim Isolated Neutron Stars.
5Del inglés, Soft Gamma-ray Repeaters.

"Del inglés, Anomalous X-ray Pulsars.

8Del inglés, Central Compact Objects.

9Del inglés, Supernova Remnants.
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hacia el final de este capitulo.

En general, la intensidad del campo magnético es inferida a través de observaciones indirectas.
Por ejemplo, si de las observaciones se determinan Py P, el campo puede estimarse a partir de la
Ecuacién 1.2. En algunos casos, el campo magnético también puede derivarse de mediciones en
la banda de los rayos X, a través de la deteccion de lineas de emisién ciclotrén en los espectros
(Gnedin & Sunyaev, 1974; Triimper et al., 1978). Las observaciones indican, en muchos casos, que
existe una correlacién inversa entre el campo magnético exterior y la edad de la NS. Los campos
magnéticos de NSs asociadas a SNRs (<10° afios), son varios érdenes de magnitud mayores a los
de aquellas que pertenecen a sistemas binarios de baja masa, donde la edad de las NSs alli alojadas
debe ser mucho mayor (~108° afios). Este efecto evidencia la existencia de un proceso evolutivo
que podria estar dominado por diferentes factores. En la corteza, el efecto mas importante es
la difusién éhmica (Geppert & Urpin, 1994; Urpin & Geppert, 1995) y el calentamiento por
efecto Joule (Pons et al., 2007). Este proceso provoca un calentamiento de la corteza, por lo
que el enfriamiento de las NSs se ve alterado por la evoluciéon magnética lo que sugiere una
fuerte correlacién entre ambas (Aguilera et al., 2008; Pons et al., 2009). El proceso acoplado de
evolucién magnéto-térmica fue estudiado recientemente por Vigano et al. (2013). La acrecién de
material del entorno produce un aumento local de la temperatura en las capas externas donde
el material acretado libera energia gravitacional y da lugar a una compresion del material que
deriva en reacciones termonucleares inestables que provocan erupciones termonucleares, brillantes
en los rayos X. El nuevo material y su catalizacién, generan impurezas en la corteza, aumentando
la resistividad y, por ende, aceleran el decaimiento del campo magnético (Battacharya, 2002).
En el Capitulo 2 de la Parte II estudiaremos estos procesos en detalle aplicando un modelo de
evolucién del campo magnético a una NS que acreta materia proveniente del viento de una estrella
companera supergigante en un sistema binario.

1.2.4. Estructura interna

La estructura de las NSs se divide en cuatro capas: atmésfera, envoltura, corteza y nicleo
(Haensel et al., 2007).

La atmésfera es una capa delgada de unos 0.1 — 10 ¢cm de espesor. Estd compuesta por
un plasma similar al de una fotosfera estelar, que modela el espectro de la radiacién térmica
detectable, dependiendo de la temperatura y gravedad superficiales, la composicién quimica y de
la intensidad y geometria del campo magnético. Bajo esta atmdsfera se encuentra la envoltura
que estd compuesta esencialmente por un plasma de iones y un gas de electrones degenerados.
A partir de densidades p ~ 10* g cm™3, los dtomos se ionizan completamente y comportandose

3 su interaccién crece

y forman un liquido comtinmente denominado océano. Més alld de densidades p ~ 10 gr cm™,

como un gas libre de Boltzmann. En cambio, a densidades p ~ 10 gr cm™

el gas de electrones degenerados se vuelve ultra-relativista.

La corteza se extiende desde la densidad de solidificacién, p ~ 10372 gr cm™, hasta la aparicién
del niicleo de la estrella, a p ~ 10 gr cm™. Tiene un espesor tipico del orden de ~1 km y esta
dividida en una zona externa y otra interna.
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Figura 1.3: Representacion esquematica de la estructura de una NS adaptada de Haensel et al.

(2007).

La corteza externa tiene espesores tipicos de 0.1 km y estd conformada por una red cristalina
de iones con numero atémico Z creciente hacia el interior y un gas de electrones degenerado
relativista que proporciona la presion en esta region. Hacia el interior, a medida que la densidad
aumenta, la captura electrénica por parte de los iones (p + ¢~ — n + v) enriquece en neutrones
los niicleos hasta que, en la interfase con la corteza interna, a la densidad pxp ~ 4 x 10" g em™3,
los neutrones comienzan a desligarse de los niicleos'’, formando un gas de neutrones libres que
coexiste con la red cristalina.

La corteza interna, con un espesor ~ 1 km, se extiende desde la densidad pxp hasta p ~
0.5p0 = 1.4 x 10" gr cm™3. A medida que la densidad aumenta hacia el interior, la fraccién de
neutrones libres se va incrementando hasta que en la base de la corteza, la interaccion repulsiva de
corto alcance entre los neutrones se torna lo suficientemente importante como para influenciar a los
neutrones colectivamente. Alli, los neutrones libres pueden presentar interacciones atractivas entre
si que, aunque débiles, derivan en la formacién de un estado superfluido, similar a la superfluidez
del *He (Shapiro & Teukolsky, 1983).

Por ltimo, el nicleo también se divide en una parte externa (0.500 < p < 200), que estd
presente en todas las NSs, y una parte interna (p = 2p0) que sélo es contenida por las NSs més
masivas. La parte externa, de unos kilémetros de espesor, estd compuesta por materia nuclear
constituida por un gas eléctricamente neutro de protones, neutrones, electrones y, eventualmente,

10A este fenémeno se le denomina goteo de neutrones (en inglés, neutron drip, de donde surge pxp)-
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muones en equilibrio beta (p+e~ > n+v, yn— p+e +v,). En el caso de los protones, como se
trata de particulas cargadas, pueden volverse superconductores.

La region mas interna, que también se extiende varios kildmetros, puede alcanzar en su centro
densidades extremas p ~ 10pg. La naturaleza de la materia a estas densidades es totalmente
desconocida. Entre las posibilidades discutidas en la literatura, podemos mencionar: la presencia
de hiperones, condensados de piones, kaones o incluso una transicién de fase donde los quarks se
desligan de los niicleos atémicos (Glendenning, 2000).

1.2.5. Anomalias en la rotacién: glitches y anti-glitches

En algunos pulsares el frenado lento que sufren a lo largo de toda su vida, es alterado por
la presencia de leves aceleraciones repentinas en el orden de segundos a minutos de duracién.
Estas anomalias o glitches que aparecen en su curvas temporales de rotacion son seguidas por
un periodo de relajacion parcial hasta que recuperan su frenado natural, en escalas de tiempo de
dfas, meses o hasta anos. Los cambios relativos en frecuencia pueden variar desde Av/y ~ 10710
hasta 5 x 1076, habiendo sido detectadas unas 315 anomalias en unos 102 pulsares (Espinoza et
al., 2011). Estas anomalias son observadas principalmente en pulsares relativamente jévenes, y las
primeras detecciones se realizaron justamente en el Crab (Boynton et al., 1969) y el pulsar de Vela
(Radhakrishnan & Manchester, 1969), que ha experimentado un total de 16 glitches desde 1969,
todas del orden de 107® de magnitud (Espinoza et al., 2011). Si bien la mayorfa de las detecciones
son producto de un minucioso monitoreo en ondas de radio, estos fenémenos también han sido
detectados en seguimientos de fuentes brillantes en los rayos X.

A pesar de que el mecanismo responsable de desatar estas anomalias no se conoce a fondo,
varios modelos han sido propuestos para explicarlas, desarrollados tinicamente a partir dos ideas
bésicas. Como la intensidad de la gravedad en la superficie de la NS es muy fuerte (varios érdenes
de magnitud mayor a la terrestre), el peso de la corteza provoca un re-acomodamiento de la
estrella a medida que ésta se frena, liberando la energia acumulada en las tensiones a la que es
sometida la corteza. La contraccion, aunque milimétrica, da como resultado un desplazamiento
que modifica levemente la velocidad de rotacion, fenémeno al que se accede gracias a la extrema
precisiéon con que es determinada la velocidad de rotacién y su evolucién (Baym & Pines, 1971;
Ruderman, 1969). En cambio, Anderson & Itoh (1975) propusieron que estas anomalias podrian
tener origen en una transferencia repentina de momento angular desde un superfluido que rota
rapidamente en el interior de la estrella, a una corteza sélida que lo hace mas lentamente. Esta
componente superfluida yaceria en las regiones internas donde los vortices de neutrones, que
acarrean el momento angular del superfluido, no pueden moverse por estar fijos a los iones de la
corteza. Como, en esas condiciones, el superfluido no puede frenarse, se mantiene a una velocidad
de rotacién mayor que el resto de la estrella que si se frena a medida que su energia rotacional es
radiada. Asi, la anomalia podria ocurrir cuando estos vértices se desacoplan momentdneamente de
la corteza, viajando hacia el exterior y permitiendo un rapido intercambio del momento angular,
que acelera la corteza hasta acoplarse nuevamente.

Sin embargo, recientemente, Archibald et al. (2013) detectaron el fenémeno contrario: un
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frenado repentino ocurrido en un magnetar que dificilmente podria ser explicado por este meca-
nismo. En el Capitulo 3 de la Parte II presentaremos un modelo, que podria dar cuenta de esta
anomalia, en el marco de la evolucién del campo magnético de NSs altamente magnetizadas.

1.2.6. Estrellas de neutrones en sistemas binarios

Del conjunto de méas de 2500 NSs detectadas hasta hoy, aproximadamente, unas 300 se en-
cuentran en sistemas binarios (Manchester et al., 2005), donde las estrellas compafieras abarcan
desde estrellas normales con diferentes masas, hasta enanas blancas u otras NSs, como el pulsar
binario estudiado por Hulse & Taylor (1974).

Si la NS se encuentra acretando materia de su compafera, los sistemas se tornan brillantes en
los rayos X y se denominan sistemas binarios de rayos X (XRBs'!). La radiacién emitida puede
originarse en la superficie de la NS o cerca de ella (debido a que la materia que cae en el campo
gravitacional de la NS, emite radiacién con energias del orden de los keV), o bien en el disco
de acrecién donde T ~ 1097 K. En general, la energia liberada producto de la acrecién puede
estimarse como:

. MM M M
EzGR z8><1035( )(—)(

-1
erg s 1.3
10719 My, afio~! )\ Mo ) g (1.3)

10 km

donde G es la constante de gravitaciéon universal, M y R son la masa y el radio de la NS, respec-
tivamente, y M es la tasa de acrecién.

En particular, si la estrella donante tiene una masa M < 1 Mg, el sistema se denomina sistema,
binario de rayos X de baja masa (LMXB'?), mientras que, si la estrella donante tiene M 2 10 Mo,
el sistema se denomina sistema binario de rayos X de alta masa (HMXB!?). Actualmente se
conocen del orden de ~180 LMXBs y ~110 HMXBs (Liu et al., 2006).

En el caso de los LMXBs, la acrecién de materia sobre la NS ocurre cuando, al evolucionar, la
estrella companera ocupa todo su lébulo de Roche. Luego, la materia de su envoltura comienza
a ser transferida a través del punto de Lagrange, formando un disco de acrecién en torno a
la NS. Como estas estrellas tardan miles de millones de anos en evolucionar de la secuencia
principal, las NSs en estos sistemas suelen tener edades ~ 1082 afios, y campos magnéticos bajos
(B ~ 10372 G). Algunos de estos sistemas son capaces de acelerar particulas hasta velocidades
relativistas, colimédndolas a través de torres magnéticas, en lo que se denominan jets. La Figura 1.4
muestra el esquema de una NS acretando materia de un disco de acrecién. A diferencia de lo que
ocurre con un agujero negro, la materia de la zona mas interna del disco es canalizada a través
de las lineas del campo magnético de la NS y la acrecién se produce principalmente a través de
los sus polos magnéticos. Alli se produce el choque de este flujo de materia con la superficie de la
NS, generando una mancha caliente (hotspot) detectable en la banda de rayos X. Es importante
notar que la tasa de acrecién local, generalmente expresada en g s~! puede diferir de la tasa de

1 Del inglés, X-ray Binaries.
2Del inglés, Low-Mass X-ray Binary.
3Del inglés, High-Mass X-ray Binary.
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Figura 1.4: Esquema de una NS acretando materia proveniente de un disco de acrecién.

acrecion global, promediada sobre toda la superficie de la estrella, si la acrecién no es esféricamente
simétrica, como en este caso.

En el caso de los HMXBs, las estrellas donantes son de tipo temprano, con tipos espectrales O
o B, y presentan vientos intensos. Una fraccién de estos vientos es atraida hasta la NS, que incluso
siendo muy joven, experimenta un proceso de acrecién, aunque mucho mas leve que en los LM XBs.
Como las estrellas de gran masa evolucionan rapidamente (< 107 afios), estos sistemas albergan
NSs jévenes, con campos magnéticos més altos que sus pares en LMXBs (B ~ 10'! =102 G). Si
bien hasta el presente, en ninguno de estos sistemas se han detectado jets, en el Capitulo 2 de
la Parte II exploraremos esa posibilidad, motivados por el descubrimiento de una nueva clase de
binarias de rayos X, con fulguraciones supergigantes breves en rayos X (SFXTs'*) que podrian
estar asociadas a fuentes de emision de rayos vy, originada en jets relativistas.

Cuando el flujo de materia acretada en un sistema binario de rayos X es continuo, el sistema,
muestra una luminosidad de rayos X relativamente constante que se denomina persistente. Sin
embargo, en muchos de estos sistemas la masa se transfiere de manera irregular, a través de
episodios de actividad que tienen una duracién tipica de semanas a meses, denominados outbursts.
En cambio, la mayor parte del tiempo transcurre en un estado de quietud o quiescence en el que
la acrecion estd fuertemente reducida, aunque no cesa y su radiacién en rayos X es un factor ~100
menor. La duraciéon y recurrencia de estos episodios varia fuertemente entre distintas fuentes.
Mientras que la mayoria estd activa sélo por algunas semanas o meses, hay una subclase de
sistemas que sufren periodos de acrecién prolongada que dura anos o décadas (Wijnands, 2004).

En HMXBs, donde la materia acretada proviene del viento de la estrella de gran masa, y no
de un disco de acrecién, la inhomogeneidad o grumosidad del viento puede dar lugar también a
comportamientos transitorios (Sidoli, 2009). Ademas, en los casos que la estrella de gran masa es
del tipo espectral Be, este comportamiento puede surgir por la variabilidad intrinseca de la estrella
primaria, o cuando el sistema tiene una érbita muy excéntrica, el proceso de acrecién puede estar

MSQupergiant Fast X-ray Transients
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sujeto a los pasos por el periastro, evidenciados en la periodicidad del régimen activo. En el
caso de LMXBs, los ciclos transitorios pueden ser explicados en términos de una inestabilidad del
disco de acrecién que oscila entre un estado frio y neutro y otro caliente y ionizado provocando un
fuerte incremento en la tasa de acrecién (King & Ritter, 1998). En cambio, durante los periodos
de quietud, el disco recupera la masa perdida, lo que permite repetir el ciclo nuevamente.

Formacion de jets en sistemas binarios

Simulaciones magnetohidrodindmicas muestran que la produccién de jets en objetos compactos
estd gobernada por la formacién de una torre magnética que emerge desde su superficie. Esta
torre magnética posibilita la aceleracién y colimacion de las particulas eyectadas hasta velocidades
relativistas (Kato, 2007). Inestabilidades introducidas, por ejemplo, por la interaccién con el viento
de la estrella donante, generan ondas de choque dentro del jet. Luego, a través del mecanismo de
Fermi, las particulas adquieren suficiente energia (~1 GeV) para enfriarse emitiendo radiacién y
observable.

Superficie de Alfvén
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Figura 1.5: Esquema de las tres regiones que participan de la formaciéon de un jet. La zona
rayada representa un disco de acrecién. El objeto compacto se ubica a la izquierda del diagrama
(adaptada de Spruit, 2010).

En el modelo de aceleracién magneto-centrifuga (Spruit, 2010) para la produccién de jets se
consideran tres regiones diferentes (ver Figura 1.5). La primera es el disco de acrecién, donde la
energfa rotacional y la presién del fluido py = %pv2 dominan sobre la energia magnética pg =
B?/8rm. Como resultado, las lineas del campo magnético rotan con el disco, arrastradas por el
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fluido. La segunda es la regién inmediatamente superior e inferior al disco, formada por una
atmoésfera tenue. Alli, la presién del campo magnético domina sobre la del gas y las particulas
cargadas se mueven a lo largo de las lineas de campo, en lo que se denomina régimen libre de la
fuerza de Lorentz: (Vx B)x B = 0.

9—

Figura 1.6: Esquema de la formacién de una torre magnética (adaptada de Spruit, 2010).

Como el sistema se encuentra rotando, las particulas sienten una fuerza centrifuga que las
acelera a lo largo de las lineas de fuerza en la direccién vertical (ver Figura 1.6). A medida que
la particula se aleja del objeto compacto, el campo magnético decrece hasta que su presion se
iguala con la presion del gas (pp = py) en lo que se denomina superficie de Alfvén. A partir de
esa superficie comienza la tercera region, donde las lineas de campo acompanan el movimiento
espiral de las particulas, formando una torre magnética. Debido a que la densidad de energia
magnética decrece desde la base de la torre hacia el exterior, las particulas son expulsadas del
objeto compacto, en lo que se denomina jet. Si el campo magnético de la NS es muy intenso, la
superficie de Alfvén se aleja de su superficie y las particulas del disco no pueden ser conectadas
con la torre magnética, por lo que la formacion del jet es inhibida.

La condicién bésica para la formacién de jets, puede establecerse pidiendo que R4/R < 1,
donde R4 es la distancia tipica entre la superficie de Alfvén y el objeto compacto, de radio R.
Expresando la tasa de acrecién como M = 4xr’pv(r), donde v(r) = V2GM]r es la velocidad de
caida libre del fluido, y suponiendo que el campo magnético externo es dipolar, de manera tal
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que B(r)/B(R) = (R/r)?, en Ry, se obtiene:

B(R)Z(i)f’_ M [2GM 1.4
8t \Ra) 87R% N Ra '

Simplificando y despejando el radio de Alfvén, se encuentra:

Ra = BRYRIT2G M)V p=217 (1.5)

de donde el cociente R4/R se reduce a:

R . RS\
R 26M

Considerando valores tipicos para la masa M ~ 1.4 Mg y el radio R ~ 10 km, la condicién bésica
se reduce a (Massi & Kaufman Bernadd, 2008):

BR( m
<1
108G 10-8 Mo

ano

(1.6)

Ru/R =~ 0.87( (1.7)

De aqui se deduce que, para que una NS pueda formar jets, considerando una tasa de acrecién

1

promedio tipica de 1078 My afio™!, resulta necesario que su campo magnético superficial sea

B(R) < 108 G.

Erupciones termonucleares de rayos X

Uno de los fenémenos que atestiguan la presencia de una NS en un sistema binario de rayos X
(descartando que se trate de un sistema binario que incluya a un agujero negro) son las erupciones
termonucleares tipo-I ( Type-I X-ray bursts, en inglés), que son destellos intensos de la emisién de
rayos X que se produce como resultado de la quema termonuclear inestable en la superficie de
NSs acretantes.

Observacionalmente, estas erupciones son caracterizadas por emisién térmica con un espectro
tipo cuerpo negro con una temperatura maxima de kT, ~ 2 — 3 keV y se distinguen por un
incremento rapido de la emisién, < 5 s, seguido por un decaimiento exponencial méas lento, de 10-
100 s de duracion. Las propiedades observacionales como su duracion, energia radiada o fluencia,
y el tiempo de recurrencia de estas erupciones depende de las condiciones fisicas a las que estéa
sometida la capa de ignicion del material, es decir, a su temperatura, espesor y a la abundancia
quimica. Estas propiedades a su vez, dependen fuertemente de la tasa de acreciéon de materia
(Bildsten, 1998; Fujimoto et al., 1981).

A medida que el H y/o He acretado se apila en la superficie de la NS, su temperatura y la
densidad se incrementan, permitiendo la fusién de H en He de manera estable. A cierto punto,
la temperatura y densidad en la base de la capa de material acretado (de algunos metros de
espesor) resulta suficiente para iniciar la quema de He. Como este proceso es inestable, todo el He
disponible en la capa se fusiona en C en una escala de tiempo de algunos segundos, produciendo
la erupcién. Una vez que la erupcién finaliza, la acrecién continda y el proceso puede repetirse.
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En algunas fuentes estds erupciones son tan intensas que provocan la expansion de su fotésfera,
en una erupcién tipo PRE'. Se trata de erupciones particularmente brillantes en las que la
luminosidad de la NS alcanza el limite de Eddington, lo que da como resultado que las capas
superiores de la estrella se alejen momentdneamente de la superficie, producto de la presién
de radiacién ejercida desde la superficie. En los espectros, estas erupciones se caracterizan por
presentar dos picos maximos en la evolucién de su temperatura, que anti-correlacionan con la
evolucién del area de emisién. Cuando la fotdsfera se expande, su area de emision se incrementa y
su temperatura disminuye, mientras que la luminosidad permanece aproximadamente constante,
préxima al limite de Eddington. Cuando la erupcién sobre su superficie termina, la presién de
radiacion disminuye y la fotésfera cede cayendo nuevamente hasta la superficie solida. En ese
momento, la temperatura se incrementa nuevamente por esa compresién, alcanzando un segundo
pico coincidente con una superficie de emisién minima. A partir de alli, la temperatura decae
lentamente, a medida que la atmoésfera radia un espectro térmico, tipo cuerpo negro, con un
area de emisién relativamente constante, proporcional al cuadrado del radio de la estrella. La
observacién de estas erupciones de rayos X ha permitido asi abrir una nueva oportunidad para
el estudio detallado del comportamiento de la materia bajo condiciones de densidad y presién
extremas, que se complementan mediante estudios de NSs aisladas y acretantes. En el Capitulo 5
de la Parte I1I de esta tesis, presentamos el estudio de la fase de enfriamiento de las 16 erupciones
de rayos X detectadas en LMXB 4U 1820-30 y su consecuencias a la hora de determinar con gran
precision la masa y el radio de la NS albergada en ese sistema binario.

El hecho de que los picos de luminosidad alcanzados en las erupciones tipo PRE ocurran a
la luminosidad de Eddington, abre la posibilidad de usar el flujo medido durante estas erupcio-
nes como candelas estandares para derivar la distancia a estas fuentes, en funciéon de sus masas.
Sin embargo, la fuerte dependencia con la desconocida composicién del material de la fotdsfera,
introduce limitaciones en la determinacion teérica de dicha luminosidad. Kuulkers et al. (2003)
analizaron las erupciones PRE de 12 fuentes en ctimulos globulares con estimaciones indepen-
dientes de la distancia, conocida por métodos fotométricos, encontrando que 8 de estas fuentes
presentan luminosidades maximas en el valor critico de 3.79 +0.15 x 10°® erg s™!, consistente con
material pobre en H y una pequeiia dispersién en las masas de las NSs en estas fuentes.

Por otra parte, unas pocas de estas fuentes han experimentado erupciones mucho mayores de
incluso horas de duracién, denominadas superbursts. Estos episodios extraordinariamente ener-
géticos podrian evidenciar la quema inestable de C en estas fuentes (Strohmayer & Bildsten,
2006).

La deteccién de pulsaciones durante las erupciones de tipo-I en ~20 de estos sistemas, del orden
de los milisegundos, consistentes con los periodos de rotacién de las NSs, asi como la necesidad de
contar con una superficie sélida sobre la que acumular el material acretado antes de la erupcién,
constituyen una prueba firme de la presencia de una NS en estos sistemas, descartando que se
trate de agujeros negros.

5Del inglés, Photosperic Radius Expansion.
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1.3. Modelos y configuraciones de estrellas de neutrones

En esta seccién presentamos las ecuaciones relativistas necesarias para construir modelos
y configuraciones de estrellas esféricamente simétricas y en equilibrio hidrostatico, usadas para
representar la estructura de las NSs. Estas ecuaciones se complementan con una prescripcién para
las condiciones de la materia en su interior, que mateméaticamente se traduce en una determinada
ecuacién de estado (EoS!%). Luego, en esta misma seccién, estudiaremos apartamientos de la
esfericidad, como producto de la rotacion y de la presencia de campos magnéticos extremos que
afectan a la estructura estelar. Finalmente daremos una serie de lineamientos que motivan el

estudio de NSs en teorias alternativas a GR.

1.3.1. Estrellas de neutrones en relatividad general

La configuracién mas simple que puede proponerse para representar una NS surge de la su-
posicién de que se trata de una estructura con simetria esférica y en equilibrio hidrostatico.

Las ecuaciones de equilibrio hidrostatico en GR se deducen a partir de las ecuaciones de campo
de Einstein:

8nG

Gﬂy = c_4T#V (18)

donde G, es el tensor de Einstein que condensa la informacién de la curvatura del espacio-tiempo,
mientras que T, es el tensor de energia e impulso que para un fluido ideal, que puede escribirse
como:

T, = (pC2 + puylty — P8uy (1.9)

Aqui p y p son la densidad y la presiéon del fluido, u la cuatrivelocidad y g, es el tensor métrico.
Las condiciones de estaticidad y simetria esférica simplifican esta métrica que en coordenadas
esféricas, r, 8 y ¢, se expresa de la siguiente manera:

ds” = gudxtdx” = edr* — e dr? — (6> + sen’0d¢*) (1.10)

donde v(r) y A(r) son funciones a determinar a partir de la resolucién de las ecuaciones de Einstein
y describen completamente a la solucién interior y exterior del espacio tiempo.
El tensor de Einstein, G, se expresa como funcién del tensor de Ricei:

1
Guy = Ry — Eg#VR (1.11)

donde R = g""R,,, es el escalar de curvatura. Y, a su vez, el tensor de Ricci, R, es una combinacion
de las conexiones, l"z,, = %g"ﬁgaﬂ,v + avyp t+ uva:

Ry =T%,,-T%,, -T01° 5+ e, (1.12)

16Del inglés, Equation of State.
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Luego, de las ecuaciones 1.10 y 1.12 sigue que los elementos del tensor de Ricci, R, no nulos son:

2 /
R = (_V"+/1’v'—(v’)2——v el (1.13)
r
20
Ry = V' =2V +()- (1.14)
Rn = (1+r/ —rd)e -1 (1.15)
Ry = Rypsen’d (1.16)

y, por lo tanto, su contraccién resulta:

24 4y 2
R = (—2v" +20V =20/ - S+ — - i )e—“
T

+— (1.17)

r r r

Finalmente, sustituyendo estas ecuaciones en la Ecuacién 1.11, se obtiene el siguiente sistema de
ecuaciones diferenciales dado por:

876G 120\ L, 1
= o(r) = (ﬁ - )e -3 (1.18)
8nG 1 2\ L, 1
P = (72 + T)e -3 (1.19)
8nG =
—L4p(r) = (V" + (- + Y )e‘z’l (1.20)
C r

El teorema de Birkhoff establece la relacion entre el elemento espacial de la diagonal de la métrica,
con la masa encerrada, m(r), como en la métrica de Schwarzschild:

2G
e_Z/l(r) —1- Z’l(’”)
cr

, (1.21)

y, por otra parte, usando la identidad de Bianchi, esto es V,T#" = 0, las cantidades v, v/ y v’
pueden escribirse en funcién de p, p’ y p” para asi arribar al siguiente conjunto de ecuaciones
diferenciales (Oppenheimer & Volkoff, 1939; Tolman, 1939).

Ecuaciones de Tolman, Oppenheimer y Volkoff (TOV)

Las ecuaciones de Einstein en el caso de una métrica estatica con simetria esférica se reducen
al siguiente sistema de ecuaciones diferenciales acopladas, conocidas como las ecuaciones de
Tolman-Oppenheimer-Volkoff (TOV):

dm(r)
dr
dp(r) __Gp(rm(r) [1+ p(r) H]+47rr3p<r>H1_2Gm(r>]‘1

dr r? p(r)c? m(r)c? cr

4ﬂr2p(r) (122)

(1.23)
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La Ecuacién 1.22 describe la ley de continuidad de la masa, pero considerando la densidad total
de energia en forma relativista. La Ecuacién 1.23 representa el equilibrio hidrostatico entre la
atraccion gravitatoria y la presion de la materia. Esta tdltima, asi escrita, presenta tres factores
que corrigen a la expresion newtoniana para el equilibrio hidrostatico. El primero y el segundo
factor presentan correcciones provenientes de la relatividad especial y son de orden v?/c?, por
lo que en el limite no relativista tienden a la unidad. El ultimo factor incorpora una correccién
de GR y su peso queda determinado por el término GM/c?R. En el caso de las estrellas enanas
blancas, donde M ~ 1.4 My y R ~ 10* km, este término es del orden de 107*, por lo que resulta
suficiente utilizar la aproximacion newtoniana para calcular su estructura. En cambio, para las
dimensiones tipicas de una NS, este factor resulta GM/c?R ~ 0.1, por lo que los efectos relativistas
no pueden ser despreciados.

El sistema de ecuaciones diferenciales acopladas dado por la Ecuaciéon 1.22 y la 1.23 puede
resolverse si se conoce la relacién entre la presion y la densidad p = p(p), o en forma equivalente,
entre la presion y la densidad total de energia p = p(e), la EoS. Asi como en las enanas blancas la
EoS estd dominada por la presién originada en la degeneracion del gas de electrones, en las NSs la
presién es aportada, fundamentalmente, por un gas de neutrones degenerado. En general, la EoS
es también funcién de la temperatura, sin embargo, los efectos térmicos pueden ser despreciados
en la construccién de modelos de estrellas compactas, como veremos en la siguiente Subseccion.

Para construir entonces una primera configuracion, se procede proponiendo un valor para la
densidad central p. = p(r = 0) y se integra el sistema de ecuaciones diferenciales acopladas desde
r = 0 hasta el borde r = R. Este borde exterior, en principio desconocido, queda determinado por
la condicién p(R) = 0. Asi, al alcanzar el borde, la masa total queda definida por M = m(R), lo
que caracteriza completamente a una configuracién a través del par (M, R). Repitiendo el proceso
para otros valores de p., se genera una familia de configuraciones acordes a la EoS elegida.

Bajo ciertas condiciones, la presion en el interior puede no ser capaz de soportar el peso de las
capas externas de la estrella. De hecho, como se observa en la Ecuaciéon 1.23, en GR, la presion es
también una fuente del campo gravitatorio. Por lo tanto, su propio incremento, en vez de susten-
tar la estructura, puede terminar provocando el colapso gravitatorio. Esto significa que no todos
los modelos obtenidos son necesariamente estables. El estudio de la estabilidad de los modelos es
realizado a partir de un andlisis de pequenas oscilaciones en torno a las configuraciones de equili-
brio. Existe un criterio de estabilidad simple que surge de una condicién necesaria: dada una
familia de soluciones parametrizada por la densidad central p., serdn inestables aquellas que cum-
plan dM/dp. < 0 (Glendenning, 2000). Esta condicién implica que la familia de soluciones estables
debera contener extremos para aquellos modelos que cumplan con dM/dp. = 0. Los extremos, que
dependen directamente de la EoS propuesta, son las llamadas: masa maxima Mpysx ~ 0.7—2.3 Mg
y masa minima My, ~ 0.1 Mg (Haensel, 2003). Este resultado constituye la forma més directa de
hacer una contrastacion entre los modelos tedricos de EoSs a alta densidad y las observaciones.
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1.3.2. La ecuacién de estado

Si bien en las ultimas décadas se han podido realizar grandes avances en la materia, no
existen resultados determinantes ni definitivos acerca de la EoS de las NSs, que permanece siendo
un misterio en la actualidad. Para NSs con masas M > Mg, con edades mayores a unos pocos
anos, los efectos de la temperatura, el campo magnético y su rotacién son débiles y con el fin
de investigar sus configuraciones, a primera aproximacién, pueden ser despreciados totalmente.
Asi, la estructura de las NSs y, en particular, la masa maxima que pueden alcanzar, Mmpsx, queda
completamente determinada por la EoS (Haensel et al., 2007).

Para construir modelos de configuraciones de NSs, es necesario conocer la EoS que gobierna
la materia desde densidades del orden de unos pocos g cm™ hasta ~ 5x 10" g cm™. Como vimos
en la seccién anterior, a densidades 2 10% g cm™, la materia est4 fuertemente degenerada, por lo
que la presién puede describirse como una funcién de la densidad, dnicamente, p = p(p). Hasta
la densidad nuclear, pg = 2.7 x 10'* g cm™ la EoS estd bastante bien determinada Chamel et al.
(2008). Sin embargo, para p > po las incertezas crecen rapidamente, lo cual se refleja directamente
en el desconocimiento de la masa méaxima, My sx de estas estrellas.

La parte externa, que se extiende hasta la densidad pnp, puede obtenerse a partir de datos
experimentales de nicleos ricos en neutrones y férmulas semiempiricas de materia nuclear, por
lo cual es bastante bien conocida gracias a una serie de experimentos (Haensel & Pichon, 1994).
Por el contrario, en la corteza interna, las incertezas crecen debido a que las propiedades de los
nucleos son dificiles de establecer en los laboratorios y su interaccion con el gas de neutrones
(no tenida en cuenta en este modelo sencillo) comienza a jugar un papel més protagénico. Los
resultados obtenidos por Baym et al. (1971), utilizando este método, muestran por ejemplo que,
a densidades p ~ 8 x 10° gr cm™, la corteza estd compuesta por iones de °Fe, mientras que, a
densidades p ~ 4.3 x 10" gr cm™3, el elemento que compone la red es '"8Kr. Estos célculos fueron
incorporados por Douchin & Haensel (2001) para modelar la EoS estdndar que se presenta aqui
en las figuras 1.7 y 1.8.

Las mediciones recientes de la masa de dos pulsares cercanos a las 2 Mg, PSR J1614-2230
(1.97 £0.04 My Demorest et al., 2010) y PSR J0348+4-0432 (2.01 +£0.04 My Antoniadis et al., 2013)
imponen restricciones muy fuertes a la EoS para p > pg brindando informacién acerca de las fuertes
interacciones de la materia nuclear a alta densidad. Lamentablemente, si bien las masas de NSs en
sistemas binarios pueden ser determinadas con mucha precisién, no ocurre lo mismo con su radio,
cuya determinacién depende de inferencias a partir del espectro de la radiacién proveniente de su
superficie, y esta afectado también por la precisién con que pueda ser determinada la distancia.

La incorporacién de los efectos térmicos sobre la EoS, modifica su composiciéon quimica, dando
lugar a una distribucién de nicleos con diferentes niimeros maésicos y atémicos, centrada en ciertos
valores promedio <A>y <Z>. A temperaturas mas bajas, esta distribucién se vuelve més acotada
hasta que a T = 0 se recupera la aproximacién original de un solo nicleo (Burrows & Lattimer ,
1984).

Para cuantificar estos efectos, se introduce el siguiente parametro de impurezas Q que, en
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Figura 1.8: Comparacién de la composicién para dos EoSs. La ecuaciéon Douchin & Haensel (2001)
y la ecuacién de Haensel & Zdunik (2008) que representa una corteza acretada.
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cierto modo, representa el “ancho” de esa distribucién de nicleos:

0= % Z Nimp(Z = Zimp)” (1.24)
imp
donde n es la densidad numérica de iones de carga Z presentes en la red y njm, es la densidad
numérica de impurezas de carga Ziyp. De esta manera, Q = 0 corresponde a una corteza pura,
mientras que Q > 0 representa la presencia de impurezas.

En la literatura se encuentra que la corteza de una NS aislada se corresponde con valores bajos
de este pardmetro como Q ~ 0.001 — 0.01 (Flowers & Rutherman, 1977). En cambio, en cortezas
sometidas a los efectos producidos por la acrecién de materia, los calculos realizados por Schatz
et al. (1999), Brown (2000) y Jones (2004), presentan como resultado, valores de 1 < Q < 100.
Este parametro abarca varios 6rdenes de magnitud y presenta una gran incerteza en los modelos.

Una posible EoS correspondiente a una corteza afectada por un proceso de acrecion fue calcu-
lada en detalle por Haensel & Zdunik (2008). Como se observa en la Figura 1.8, la composicién de
una NS acretante resulta diferente de la correspondiente a materia catalizada a T = 0. En general,
a densidades bajas, los ntcleos presentan Z < 20, mientras que en la NS aislada, Z = 40 — 50.
A densidades medias, A ~ 100 mientras que para la materia catalizada, A ~ 1000. Finalmente,
a las densidades més altas consideradas por los autores (p ~ 10 g cm™), las diferencias entre
las EoSs desaparecen. Esto se debe a que a tales densidades, el comportamiento estéd fuertemente
dominado por las propiedades del gas de neutrones.

1.3.3. El diagrama Masa-Radio

Uno de los objetivos principales que se persiguen a la hora de observar y modelar la emisién
proveniente de la superficie de las NSs es conseguir medir sus masas y radios con precisién ya que
estas dos propiedades globales macroscépicas funcionan como pruebas directas de la microfisica
de su interior. La imposibilidad de determinar la EoS de la materia en el interior de las NSs a
partir de primeros principios, torna a las observaciones de NSs fundamentales para imponer cotas
a las diversas EoSs propuestas para las regiones ultra densas en el centro de estas estrellas, que
puede servir de guia para el calculo de la microfisica.

La EoS determina las propiedades macroscopicas de las NSs, particularmente, sus masas y
radios posibles. Aceptando la unicidad de la EoS dada por la relacién (p —p), existe entonces una
tnica familia de configuraciones posibles (M —R), para una determinada teoria de gravedad. En la
Figura 1.9 presentamos las familias de configuraciones (M — R) para una serie de EoSs diferentes.

En principio, entonces, siendo capaces de determinar simultdneamente masas y radios de NSs
a partir de observaciones, la relacién (M —R) podria ser invertida para deducir entonces la relacién
(p — p). En la practica, esto supone la medicién precisa de masas en un rango de al menos un
orden de magnitud, ~ 0.1 — 2 Mg, aunque, en principio, NSs con masas menores al limite de
Chandrasekhar para enanas blancas (M ~ 1.4 M) no son esperables en escenarios astrofisicos, lo
que acota dréasticamente este rango (Ozel et al., 2012). Sin embargo, a pesar de estas limitaciones,
la inversién del diagrama (M — R) en al menos algunos puntos tipicos, podria dar informacién
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Figura 1.9: Diagrama masa-radio (M — R) de Lattimer & Prakash (2007) para las configu-
raciones de NSs obtenidas para EoSs tipicas, representadas por curvas negras y estrellas de
quarks, representadas por curvas verdes (SQM1 y SQMS3). Las curvas ocre corresponden ra-
dios R = R/+/1 =2GM/Rc? constantes. La zona azul estd excluida por el horizonte de GR
(R > 2GM/c?), la zona celeste por la condicién de presién finita (R > (9/4)GM/c?) y la region
verde clara por causalidad (R > 3GM/c?). Por otro lado, la regién verde oscura en la esquina in-
ferior derecha representa regiones excluidas por las tensiones soportadas por la corteza del pulsar
PSR J1748-2446ad, que rota a 716 Hz (Hessels et al., 2006).

importante del comportamiento de la materia por encima de la densidad de saturacién nuclear
(Steiner et al., 2013). En particular, la determinacién de la masa maxima, My, 4x, v en caso de ser
posible, su radio asociado, resulta crucial.

Si bien la masa de las NSs puede determinarse con muchisima precisién a partir del anélisis
prolongado de sus érbitas en sistemas binarios, la mediciéon de sus radios resulta mucho mas
dificultosa y esta sujeta a una serie de indeterminaciones y problemas. Estos surgen naturalmente
del hecho que una superficie asociada a un R ~10 km a distancia del orden de los kpc, resulta
imposible de resolver. Por lo tanto, se requiere introducir una serie de hipdtesis sobre la fisicas
que dificultan su determinacion directa. Mas alld de las observaciones de NSs que giran con
velocidades extremas, imponiendo limites superiores a sus tamanos (que da origen a la zona de
exclusién de la zona inferior derecha de la Figura 1.9 de Hessels et al., 2006), algunos de los
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métodos ideados para la determinacién de sus radios involucran: medidas espectrales, ya sea por
el drea de emisién asociada al espectro térmico de su superficie (Guillot et al., 2011; Heinke
et al., 2006), la determinacién del enrojecimiento de lineas de absorcién o emisién asociadas a
su atmosfera (Cottam et al., 2002), el enfriamiento posterior a erupciones termonucleares en su
superficie (Giiver et al., 2010); ajuste de los perfiles de emisién pulsada (Zavlin & Pavlov, 1998).
Si bien de estos andlisis no puede concluirse una determinacién precisa del radio, es interesante
que se deduce una cota superior ~ 12 km para todas estas estrellas.

Dadas las incertezas en la EoS a alta densidad, es interesante plantear cotas superiores a
M,sx basadas en argumentos fisicos independientes. Los primeros cédlculos de la masa méaxima
Mpnix en el marco de la GR se basaron en una FoS para un gas de neutrones que dio como
resultado Mpsx = 0.7 Mg, claramente descartado por la determinacién reciente de dos pulsares
con M ~ 2 Mg. Asi, esta condicién restringe fuertemente el conjunto de EoSs aceptables para
describir la naturaleza de la materia a ppg. Por otra parte, cualquier EoS debe cumplir con la
causalidad dada por la teoria especial de la relatividad, esto es, que la velocidad del sonido sea
menor que la velocidad de la luz, es decir: vy = (dP/dp)!/?> < c. Proponiendo una EoS limite
que maximice esta condicion, pueden construirse configuraciones de NSs con envolturas estandar
a p < pm y nucleo desconocido, pero causal, para p > py,. Para estrellas con masas entorno a
las 2 Mg, la masa contenida en la capa externa es muy pequena, de donde surge la siguiente
desigualdad (Haensel et al., 2007):

1

5x 10 g cm™3\?

Mg < M5 = 3.0( £ ) M, (1.25)
Pm

donde Mfrf‘;fal es la masa maxima de una NS que cumple la condicién de causalidad para p > pn,

lo que lleva a una masa maxima de ~4.1 Mg. Esta desigualdad es graficada como una regién

prohibida en la esquina superior izquierda del diagrama masa radio de la Figura 1.9.

1.3.4. Configuraciones axisimétricas de estrellas de neutrones

Se conocen una serie de mecanismos que pueden apartar de la simetria esférica una NS. La
corteza de una NS es un arreglo de iones eldstico que puede soportar por ejemplo, la presencia
de abultamientos o montafnas, como la corteza terrestre. El tamano de la maxima distorsién que
admitida por la estructura depende tanto de las propiedades mecanicas de la EoS como de la
propia historia de la corteza que provoca la deformacion (Haskell et al., 2006).

En algunos casos, los campos magnéticos en el interior de las NSs pueden ser tan intensos que
resultan capaces de repercutir tanto sobre la EoS de la materia como sobre la propia estructura
global de la estrella. Un andlisis dimensional simple permite estimar cudl es la intensidad de
campo magnético necesaria para afectar plenamente la estructura estelar. Igualando la energia
magnética Emg ~ 47R3 /3)(B2/87) con la energfa de ligadura gravitacional Egpy ~ 3GM?/5R, se
obtiene el siguiente valor critico:

M R \?
B ~ 1.4x 10" ( ) G 1.26
“ (1.4 M@) 10 km (1.26)
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valores relativamente menores de la intensidad del campo magnético también tendran efectos
sobre la estructura, aunque en menor medida (Lai & Shapiro, 1991).

Cardall et al. (2001) estudiaron los limites del equilibrio hidrostatico para configuraciones
relativistas de NSs con campos magnéticos axisimétricos, incluyendo sus efectos sobre la EoS. Los
autores mostraron que el campo magnético contribuye con una fuerza tipo centrifuga al tensor
de energia e impulso total, produciendo apartamientos de la esfericidad hacia configuraciones
elipsoidales. Adem4s, en estos casos, la densidad central resulta menor que en el caso no magnético,
admitiendo configuraciones de estrellas mas masivas que en el caso esféricamente simétrico. Si los
campos son demasiado intensos, la estabilidad de la estrella puede verse comprometida.

Los campos magnéticos actiian como la rotacién, pero en sentido contrario. En el caso de
la rotacién, dada una cierta EoS, la masa méxima puede crecer por acumulacién ecuatorial,
disminuyendo a su vez la densidad central, pero dando lugar a una estrella ensanchada en el
ecuador y achatada en los polos. En el caso de un campo magnético muy intenso, la densidad
maxima puede incluso correrse del centro geométrico de la estrella, dando como resultado un
distribucién toroidal en la densidad. Esto se debe al efecto introducido por el campo magnético
cuya tension domina sobre la presion de la materia a densidades del orden de la densidad de
saturacién nuclear. En el caso de campos desordenados, podria darse lugar a campos magnéticos
localmente incluso mas intensos que B, pero el efecto global sobre la estructura se diluiria, dando
como resultado una configuracién practicamente esférica.

Las condiciones necesarias para que las componentes poloidal y toroidal de un campo magné-
tico axisimétrico adquieran una configuracién estable fueron estudiadas por Braithwaite (2009) y
Akgiin et al. (2013). Si bien las configuraciones de NSs con campos magnéticos netamente poloi-
dales o toroidales son inestables, estos autores encontraron soluciones en las que una combinacién
de ambas geometrias da lugar a configuraciones hidromagnéticamente estables. En el caso de
NSs, el equilibrio es alcanzado si la componente toroidal domina sobre la poloidal, siempre que
la energia total almacenada en el campo magnético sea Epag < 0.5 X 10’4Egrav. En estas estrellas,
la energia de ligadura gravitatoria es del orden de Egpq, ~ 10°* erg, por lo que en cualquier caso
los efectos producidos por el campo magnético sobre la estructura estelar seran perturbativos
Reisenegger (2013).

Cutler (2002) mostré que un campo magnético intenso predominantemente toroidal tiende
naturalmente a distorsionar la estructura de una NS hacia una forma alargada en la direccién del
eje magnético y perpendicular a su ecuador. Para campos magnéticos suficientemente intensos
(B> 10'? G) el efecto introducido por el campo magnético domina por sobre la tendencia al en-
sanchamiento de la estrella producto de su rotacion, permitiendo que sean alcanzadas elipticidades
del orden de € < 107°.

Para rotadores rapidos como las NSs en LMXBs (v 2 300 Hz), con campos magnéticos ya
evolucionados y, por lo tanto, débiles (B ~ 10® G), se espera que su forma sea predominantemente
ensanchada en el ecuador. Por el contrario, en el caso de NSs jovenes y altamente magnetizadas
(B ~ 10'*715 G) con bajas velocidades de rotacién (v ~ 0.1 Hz), como los magnetares, se espera que
su configuracién de equilibrio bajo estas condiciones resulte en un alargamiento en la direccién
perpendicular a su ecuador. La combinacién de ambos efectos es sintetizada en la Figura 1 de
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Frieben & Rezzolla (2012).

En el caso de los magnetares, como el campo magnético puede decaer significativamente en
escalas de tiempo del orden de 107 afios, se espera que la configuracién original alargada se vuelva
inestable a partir de cierto punto, generando fuertes tensiones en su corteza. En el Capitulo 3 de

la Parte II de esta tesis, exploraremos esto en detalle, motivados por la deteccién del “anti-glitch”
en un magnetar AXP 1E 22594586 (Archibald et al., 2013).

1.3.5. Estrellas de neutrones en teorias alternativas de gravedad

Desde 1917, cuando los grupos liderados por A. Eddington realizaron una expedicién para
verificar las predicciones de GR durante un eclipse solar, esta teoria ha sido sometida a una serie
de pruebas que ha superado exitosamente, como las observaciones precisas de sistemas binarios
de NSs. Sin embargo, todas estas pruebas corresponden a predicciones en el limite de campo
gravitacional débil, mientras que, en el limite opuesto, de campo gravitacional fuerte, el progreso
en las pruebas de la teoria ha sido mucho menor. Esto se debe esencialmente a que la fenomenologia
asociada a este limite es compleja y muchas veces explosiva, lo que dificulta encontrar observables
dependientes unicamente del campo gravitacional. Es en este sentido que el estudio de NSs en
teorias alternativas a GR juega un papel fundamental.

Las pruebas de GR en el régimen de campo fuerte usando NSs requieren de observatorios avan-
zados capaces de dar cuenta de los fenémenos asociados a estos objetos, que estaran disponibles
en el futuro. Los dos parametros utilizados para cuantificar el régimen del campo gravitatorio son
su intensidad, ¢ = GM/rc?, y su curvatura, & = GM/r’c?. El campo gravitacional en la superficie
de una NS puede medirse de manera directa a partir del corrimiento al rojo gravitacional, z, de

172 _ 1. Al mismo tiempo, la curvatura

lineas espectrales originadas en su atmésfera, z = (1 — 2¢)~
estd relacionada con la escala dindmica, T = 27/c&~ /2. Para su determinacién seran necesarios
observatorios con gran capacidad espectroscopica en escalas temporales de los milisegundos, que
permitiran desentranar los fendmenos asociados a los campos gravitacionales mas intensos, como

los existentes entorno a NSs.

Teorias de gravedad alternativa f(R)

El paradigma estandar para explicar la aceleraciéon de la expansién del Universo se basa en
la postulacién de la existencia de una forma difusa de energia oscura que es descripta por una
EoS correspondiente a un fluido exético con densidad de energia negativa (p o« —p) que constituye
aproximadamente el 70 % de la densidad de energia critica. Si bien el candidato natural para este
fluido oscuro lo constituye la constante cosmoldgica, A, el valor aparentemente pequeno que se
infiere de las observaciones cosmoldgicas se contradice con el esperado para la densidad de energia
del vacio que se infiere de la fisica de particulas (Berti et al., 2015), lo que constituye uno de los
principales problemas de la fisica teérica.

Como alternativa al modelo estandar de materia oscura fria y constante cosmoldgica se han
propuesto una serie de alternativas que involucran la modificaciéon de GR de manera de poder dar
cuenta de las observaciones cosmoldgicas sin la necesidad de incorporar un fluido oscuro. En este
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contexto, las llamadas teorfas f(R) constituyen una de esas posibles alternativas. Inicialmente, las
teorias f(R) se tornaron atractivas por su capacidad de describir la aceleracién cosmoldgica del
Universo sin la necesidad de realizar una ajuste fino de la constante cosmoldgica.

Las teorias f(R) constituyen una forma particular de teorias alternativas de gravedad. Estas
teorias se construyen de manera que en el limite de campo gravitacional débil condicen con GR
y, por tanto, son capaces de pasar naturalmente las pruebas de esta teoria, por ejemplo, en el
Sistema Solar. Por el contrario, en el limite de campo gravitacional fuerte, ambas teorias divergen,
siendo, por ejemplo la teorfa de gravedad f(R) cuadrética, f(R) = R + aR?, capaz de explicar las
observaciones cosmolégicas sin necesidad de acudir a la presencia de materia extrana como un
fluido repulsivo con densidad de energia negativa (Capozziello & Faraoni, 2011).

Teorias f(R) en el formalismo métrico

En el formalismo métrico, las teorias f(R) se construyen partiendo de la modificacién del
lagrangiano de Einstein-Hilbert, que se consigue agregando funciones del escalar de curvatura de
Ricci, R, o introduciendo otros escalares de curvatura de mayor orden que aseguran la covarianza
de la teorfa. La accién de Einstein-Hilbert modificada se escribe entonces:

&

S =
167G

fd4x\/—_gf(R) +Sm, (1.27)

donde Sy, denota los campos de materia y f(R) es una funcién del escalar de curvatura R. En
este campo, suele utilizarse la notacion simplificada fr = f'(R) y frr = f”(R). Los modelos f(R)
deben ser funciones mondtonas y convexas para evitar la existencia de taquiones que dan lugar
a inestabilidades, y deben recuperar GR cuando la curvatura tiende a cero, es decir f(R) —» R
cuando R — 0 (Capozziello & Faraoni, 2011).

Asi, las nuevas ecuaciones de campo en estas teorias se obtienen variando la accién, como en

GR:

1 8nG
Fr®Ryy = 5 F(RIuy = | V¥ = D] frR) = === Ty (1.28)
donde O = \/L_fg £V (\/—gg”"%) es el operador de d’Alembert. Estas ecuaciones de campo son mas

complejas e involucran derivadas de mayor orden en la métrica. En el limite en que f(R) = R, las
ecuaciones de Einstein son recuperadas.

Es importante notar aqui que en las teorfas f(R) el escalar de curvatura, R, es una variable
dindmica por lo que resulta necesaria una ecuacién adicional para determinarlo. Tomando la traza
de las ecuaciones de campo (1.28), se obtiene:

8nG
30fe(R) + feRIR = 2/ (R) = == T (1.29)

donde T es la traza del tensor de energia e impulso, T,,. Cuando f(R) = R, esta ecuacién se reduce

a su analogo en GR: R = —SZ—4G.
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Para calcular NSs en estas teorias, una vez elegida la forma funcional f(R), se procede con
en GR. Se parte de proponer una métrica estatica con simetria esférica y un tensor de energia e
impulso para un fluido ideal y se deducen sistemas de ecuaciones diferenciales equivalentes a las
de la seccién anterior, que comunmente se denominan ecuaciones TOV modificadas.

Teorias f(R) en el formalismo de Palatini

Las teorias f(R) en el formalismo métrico traen aparejada la existencia de campos dinamicos
que ingresan a las ecuaciones de campo a través de derivadas de mayor orden que las de GR.
En cambio, existe la posibilidad de realizar modificaciones a esta teoria clasica sin la necesidad
de involucrar nuevos grados de libertad. Especificamente, es posible construir una teoria que
modifique esencialmente el lado derecho de las ecuaciones de Einstein, esto es, agregar un tensor
simétrico de segundo rango que se acople al tensor de energia e impulso. Es necesario que este
término adicional tenga divergencia nula para mantener la validez del principio de equivalencia
débil.

Una alternativa posible en esta direccion la constituyen las teorfas f(R) bajo el formalismo de
Palatini. En este caso, la accién de Einstein-Hilbert se escribe de manera aparentemente similar
a la misma f(R) en el formalismo métrico (Capozziello & Faraoni, 2011):

A

167G

S[guw, I ¢¥ml = fd4x V=8f(R) + Sml8uv Yml (1-30)

Sin embargo, la accién de la materia Sy, depende en los campos de materia ¥, y la métrica g,
y no de la conexion afin, que queda determinada dindmicamente.

Variando entonces la accién con respecto a la métrica y a la conexién (que es independiente),
las ecuaciones de campo resultan:

1
fR(R)RHV(r) - zf(R)g/JV _THV (131)
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donde fg = df/dRy T, es el tensor de energia y momento, que satisface la ecuacién de continuidad
V,T"" = 0. Notar aqui que cuando f(R) = R, se recupera GR, ya que la Ecuacion 1.32 se transforma
en la definicién de la conexién de Levi-Civita, al mismo tiempo que las ecuaciones de campo (1.31)
resultan iguales a las de Einstein. En este marco, el hecho que I'j, es la conexion de Levi-Civita
de la métrica, g, emerge dindmicamente sin ser impuesto a priori por la accién, como en el caso
de la teoria clasica de Einstein-Hilbert.

Ademas, tomando la traza de la Fcuacién 7.2 se obtiene la siguiente ecuacion algebraica para
la curvatura R:

8nG
Se(RIR = 2f(R) = =T (1.33)
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que se reduce a la traza estandar R = —SZ—ET en el limite de GR. Dada una funcién f(R), es posible
despejar R de la ecuacién, e insertando la solucién nuevamente en la Ecuacion 1.31, se obtiene un
conjunto de ecuaciones de campo que dependen sélo de la métrica, g, y del tensor de energia e
impulso, T,,,. Asi, la teorfa tiene los mismos grados de libertad que GR, es decir, que sélo propaga
un gravitén sin masa, de spin 2. Esta es una diferencia importante con la gravedad f(R) en el
formalismo métrico, que propaga un campo escalar adicional.

Como en la mayoria de las teorfas alternativas a la gravedad, la métrica de Kerr es una
solucién de las ecuaciones de campo, las desviaciones esperables en el marco de los agujeros
negros, que se modelan con soluciones de vacio, resultan poco viables para poner a prueba a GR.
En cambio, la estructura de las estrellas compactas depende del acoplamiento de la gravedad con
la materia en regiones de campo gravitacional intenso. Esto transforma a las NSs en candidatos
muy valiosos para probar las teorias de gravedad en el régimen de campo fuerte, siendo capaces
de poner a prueba e incluso descartar teorias que pueden parecerse a GR en el vacio, pero diferir
completamente en la descripcién del acoplamiento con la materia (Berti et al., 2015).

En los Capitulos 6 y 7 de la Parte IV de esta tesis presentamos los aportes originales que
realizamos al estudio de NSs en teorias de gravedad cuadratica f(R), tanto desde el formalismo

métrico como bajo el formalismo de Palatini.

1.4. Modelos de evolucién del campo magnético

Las ecuaciones que gobiernan tanto el enfriamiento como la evolucién del campo magnético
de las NSs requieren de un conocimiento preciso de los coeficientes de transporte en el interior
estelar. Presentamos primero las propiedades de transporte en la corteza para luego pasar a
estudiar la evolucion temporal, incorporando otros elementos de la microfisica a altas densidades
involucrados en estos modelos.

1.4.1. Propiedades de transporte de la corteza

Las caracteristicas de la conductividad eléctrica y de la conduccién térmica en la corteza de
las NSs juegan un papel fundamental en la evolucién magnética y en el enfriamiento de estos
objetos. Mientras que la conductividad eléctrica, o, es la responsable de regular la evolucién del
campo magnético, la conductividad térmica, «, es la responsable de la difusion del calor en el
interior de las estrellas, interviniendo directamente en el proceso de enfriamiento asociado.

Para poder calcular dichas conductividades es necesario conocer las propiedades de transporte
en la materia estelar densa donde los electrones estan fuertemente degenerados, a su vez que los
iones estan parcial o completamente ionizados, ubicados en una red cristalina. En estas condi-
ciones, los electrones resultan ser los portadores fundamentales de la carga y el calor, por lo que
es necesario estudiar los procesos de dispersion asociados, para determinar asi los coeficientes de
transporte en todo el interior estelar.

Las conductividades eléctricas y térmicas de electrones degenerados han sido estudiadas por
diversos autores desde hace unos 50 anos. Los primeros célculos se basaron en un método variacio-
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nal (Ziman, 1960) que fue desarrollado por Flowers & Itho (1976). Sus resultados fueron aplicados
a NSs por Urpin & Yakovlev (1980), quienes desarrollaron expresiones analiticas aproximadas pa-
ra los coeficientes. Mds adelante, estas expresiones fueron mejoradas por Itoh & Kohyama (1993)
incorporando un factor nuclear de forma, lo que permitié dar cuenta del tamano finito de los
nicleos atémicos. Estos autores introdujeron también un factor de Debye-Waller que describe las
vibraciones del cristal. Este factor resulta importante a temperaturas altas, cuando las vibraciones
del estado fundamental del cristal son considerables. Sin embargo, estos resultados presentaban
fuertes discontinuidades en las conductividad, evidenciando una cierta inconsistencia en la teoria.
En un trabajo més reciente, Baiko et al. (1998) mostré que en el régimen sélido, los calculos
de los procesos colisionales entre electrones y fonones deben incorporar la presencia de muchos
fonones, eliminando la aproximacién de un solo fonén. De esta manera, al volver a calcular las
conductividades, las discontinuidades son fuertemente reducidas.

Conductividad térmica

El tensor de conductividad térmica involucra los procesos de transporte relacionados con
todos los portadores: electrones, neutrones, protones y fonones. La radiaciéon no es importante
en el interior de la NS, aunque si en la atmésfera, por lo que los fotones son excluidos. En la
corteza, el transporte resulta dominado por los electrones, mientras que en el nicleo también
son importantes las contribuciones de los neutrones y los protones (Baiko et al., 2001; Gnedin &
Yakovlev, 1995).

Ante la presencia de un campo magnético, el tensor k se vuelve anisotropico. Como la com-
ponente en la direccién normal al campo, k*, se ve fuertemente reducida, el calor tiende a fluir
paralelo a las lineas de campo magnético, con una conductividad, . Se puede mostrar que:

o
— =1+ (wpt)? (1.34)
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donde 7 es el tiempo de relajaciéon asociado a los electrones (Urpin & Yakovlev, 1980) y wpT es
la frecuencia de giro del electréon en un campo magnético de intensidad B:

eB

m;c

wp = (1.35)

Asi, cuando el pardmetro de magnetizacion es wgt > 1, los efectos del campo magnético sobre el
transporte resultan cruciales.
Conductividad eléctrica

La contribucién que resulte dominante sobre la conductividad eléctrica total depende de si la
materia se encuentra en estado liquido o sélido. El paso de una a otra fase esta regulado por la
temperatura de fusion, T,,, dada por:

Z\ (170
T :3.o4><107(—) —|xK 1.36
m 26 ( T )x (1.36)
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donde x = (Zp6/A)1/ 3.7 y A son los nimeros atémicos y masicos del ién, I' = 7%e*akyT, a =
(3/47mn;)'3, n; es la densidad numérica de iones v p6 = p/ 10° gr cm™. La conductividad eléctrica
estd determinada principalmente por la dispersién de los electrones debida a los iones cuando
T > T,, y por la dispersién de los electrones debida a los fonones, f, cuando T < T,,. Las siguientes
son expresiones analiticas aproximadas de la conductividad para ambos procesos:

3
=853 10— 1.37
iones Z Ajones(1 + x2) ® ( )
Vu? +0.017 x*
or=121x 10827 Sl (1.38)

Tu 2+ x2

donde A, es el logaritmo de Coulomb de la red de iones, u = 0.45T /Tp y Tp es la temperatura de
Debye:

1o =34x100(2) " o0
p=34x10°(3) xPK (1.39)

La contribucién de la dispersién de electrones por impurezas se vuelve importante a altas densi-
dades y bajas temperaturas:

z
Timp = 8.53 X 1021xAimp§ 57! (1.40)

donde Ajyp es el logaritmo de Coulomb de las impurezas y Q es el pardmetro de impurezas.
Una vez calculados los valores para los coeficientes correspondientes a cada proceso de disper-
sién, la conductividad total resulta:
1 1 1 1

—= +— +
g Tiones Of Oimp

(1.41)

Cuando el campo magnético es poco intenso (B < 10'2 G), los tensores de conductividad
eléctrica y térmica se vuelven isotrépicos. Esto significa que sus componentes paralelas y normales
al campo resultan equivalentes. En este régimen, el cdlculo de la difusién éhmica resulta maés
simple porque el problema contiene esta nueva simetria.

La acrecion de elementos livianos sobre la corteza puede traer aparejada la ignicién de reac-
ciones nucleares en sus capas mas externas. Por cada reaccién nuclear se libera una energia
E ~ 1 MeV /nucleén. Esta energia contribuye al aumento de la temperatura de la corteza y, por
ende, a la disminucién de su conductividad. Ademads, la acrecién de materia incorpora impu-
rezas a la corteza de la NS, lo que reduce considerablemente la conductividad eléctrica a baja
temperatura y alta densidad dentro de la corteza.

1.4.2. Evolucién del campo magnético

En esta secciéon nos abocamos a introducir algunas propiedades del campo magnético de la
NSs, analizando aspectos de su configuraciéon interna y la geometria ligada a la corteza de la
estrella para luego presentar las ecuaciones que gobiernan su evolucion.
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Campo magnético en la corteza

Mientras que la estructura a gran escala del campo magnético externo de una NS estd muy
bien representada por un dipolo, la distribucién real del campo magnético en su interior es poco
conocida. Esto es producto de la imposibilidad de realizar mediciones directas, lo que supedita
la contrastacién de los modelos del campo magnético interior queda a la busqueda de otros
observables.

Las simulaciones numéricas muestran que los campos internos involucran tanto componentes
poloidales como toroidales y que sus intensidades relativas dependen de la posicién en el interior
(Reisenegger, 2003). Calculos bidimensionales muestran que, mientras que la distribucién inicial
del campo magnético evoluciona dristicamente en las primeras etapas (t < 10° afios), a grandes
escalas de tiempo, el campo puede adquirir una configuracién maés estable, predominantemente
dipolar (Pons & Geppert, 2007).

Todo campo magnético con simetria axial puede expresarse como la suma de dos componentes
ortogonales, una poloidal y otra toroidal (Raedler, 2000):

B = Byo) + Bior (1.42)

Ambas componentes pueden ser derivadas a partir de dos funciones potenciales escalares § y T

B,ol -V x (rx VS) (1.43)
Bior = -rxVT (1.44)

donde r es el vector radial.
En coordenadas esféricas, r y 6, la parte angular de las funciones escalares puede desarrollarse
en polinomios de Legendre, como sigue:

$rey = Y MSI(&I) (1.45)
!

fre) = Y MT,(M) (1.46)
l

donde Pj(cos6) es el polinomio de Legendre de orden [ y C es la constante de normalizacién
adecuada. En particular, un campo puramente dipolar corresponde a un tinico modo poloidal,
[ =1, en ausencia de componentes toroidales. Es decir, que su funcién potencial asociada resulta:

cos 8

S(r,6) = s(r, 1) (1.47)

r

A esta funcién particular s(z, 1) se la conoce como la funcién de Stokes.
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Ecuacién de induccién

Para un fluido de gran conductividad eléctrica que se desplaza a velocidades no relativistas,
que constituyen las hipdtesis de la magnetohidrodinamica, los campos electromagnéticos obedecen
las ecuaciones de Maxwell en la siguiente forma:

1 0B

VXxE = -2 1.48

% c ot ( )

V-B =0 (1.49)
4

VxB = —j (1.50)
C

con la correspondiente ecuacién constitutiva asociada:

j = o-(E+li><B+E(e)) (1.51)
C

donde E es el campo eléctrico, B es el campo magnético, j es la densidad de corriente y u es la
velocidad del fluido. Ademaés, o es la conductividad eléctrica, que caracteriza al fluido en cuestion.
Por tltimo, E® representa la fuerza electromotriz externa a la que estd sometido el sistema que
en el caso en que estamos interesados aqui no juega ningtn rol.

Las ecuaciones de Maxwell en el régimen de la magnetohidrodindmica pueden ser reducidas a
una ecuacién diferencial que involucre sélo al campo magnético B. Para ello, podemos despejar
E de la Ecuacion 1.51 y reemplazarlo en la Ecuacién 1.48; y luego sustituir j de acuerdo con la
FEcuacién 1.50 para entonces obtener:

2
a—B:—C—Vx(lV><B)+V><(u><B) (1.52)
ot 45 o

En la literatura, a esta relacién se la conoce como la ecuaciéon de induccion. Si el campo
magnético es conocido para un determinado instante de tiempo, la evolucién del campo magnético
se halla resolviendo la ecuaciéon de induccién con condiciones de contorno adecuadas. Una vez
encontrado B, el campo E y la corriente j pueden ser calculados directamente.

En esta ecuacién puede observarse que la evolucién del campo magnético depende de dos
términos. El primero representa su difusién o disipacién 6hmica mientras que el segundo representa
el transporte global del campo por efecto del movimiento del fluido que arrastra consigo las lineas
de campo magnético. A éste 1iltimo se lo denomina término convectivo.

Cuando los campos magnéticos involucrados no son muy intensos (B < 10!2 G), los tensores
de conductividad se vuelven isotrdpicos, pudiendo ser representados por cantidades escalares. En
este caso, despreciando los términos de mayor orden que el dipolar en el desarrollo del campo
magnético (Ecuacion 1.46), la ecuacién vectorial de induccidn, a través de la funcién de Stokes,
puede llevarse a una ecuacion diferencial unidimensional, simplificando enormemente los calculos.

El rotor de un campo vectorial F en coordenadas esféricas es:



36 CAPITULO 1. ESTRELLAS DE NEUTRONES

VXF = ! (2 (sen9F¢)—
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Dado entonces un campo dipolar descripto por la funcién potencial escalar de Stokes (segun la
Ecuacion 1.47). Reemplazando su expresién en la Ecuacion 1.43 y calculando entonces los rotores
con la férmula 1.53, las componentes del campo magnético en coordenadas esféricas resultan:

2cos 0

B, = 5 s(r, 1)
r
sen @ ds
By = - — 1.54
0 r or ( )
B¢ = 0

A partir de estas definiciones, y considerando que el campo magnético evoluciona segin la ecuacién
de induccién (1.52), deduciremos la ecuacién diferencial que debe cumplir la funcién s(r,t). Para
ello, comenzamos por calcular V x B, utilizando la Ecuacién 1.53:

senfd%s  2senf \ .
VXB=|- —_—t — 1.55
% ( ro or? r3 S) ¢ ( )
Aplicando nuevamente la Ecuacién 1.53, obtenemos:
1 2cosfd*s 4dscosd send 0 1 0% 25 \\«
VX|—-VxB|=-———— + F— —|rl-———+——1]0 1.56
(0’ ) ( r2o Or? rto )r r or (r( ro Or? r30')) ( )

Considerando un flujo de materia con simetria esférica, caracterizado por una velocidad u = u,F,
el producto vectorial u X B resulta no nulo tinicamente en la direcciéon del versor ¢:

sen@ds -

uxB= ungé = Uy a— (157)
r
Luego, aplicando la férmula 1.53, obtenemos:
2cosf Os senf 0 s\
\% B)= ——u,—¥- —u,— |0 1.58
X (uxB) 2 et roor (”’ar) (1.58)

Por otro lado, la derivada temporal del campo magnético, dada por la Ecuacion 1.54, resulta:

(1.59)

0B 20089(9.5‘? send 0 (0Os b
ot 2 ot r or\ot
Luego, reemplazando las ecuaciones 1.58 y 1.59 en la ecuacién de induccién (1.52), para la com-

ponente radial 7 encontramos:

(1.60)

2cosé’c')s_( 2cos0d*s 2cosd ZS)( cz) 0s2cos 6
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y para la componente angular no trivial 0:

_seneﬁ(as)_ sen@@( 1 6% 2S)( c2)+sen0ﬁ( as)

o)~ r ar C4n o

1.61
r or (1.61)

—_— + —_—
r Or ocorr rlo r or
Simplificando ambos miembros se deduce que las dos igualdades se cumplen simultdneamente si
la funcion s = s(r,t) obedece la siguiente ecuacion diferencial unidimensional en la coordenada

radial r:

0s (s 2s os
= [= =y 1.62
ot 4710'(6r2 r2) "rar (1.62)
Asi, dado un valor inicial para el campo magnético en la superficie de la NS, By(t = 0) = B(r =

R,t=0)=s(r=R,t =0)send/R, el campo magnético a un instante posterior cualquiera es:

senf  s(R,1)
R s(R,0)

Como la funcién escalar s(r, f) estd determinada a menos de una constante, podemos elegirla igual

By(t) = s(r = R, 1) Byt =0) (1.63)

a la unidad en la superficie para el tiempo inicial. Luego, el campo magnético en la superficie al
tiempo ¢, se obtiene mediante la siguiente ecuacion:

Ba(1) = s(R, 1)B4(0) (1.64)

Bajo estas condiciones, el problema de la evolucién del campo magnético en la corteza de la
NS se restringe a la resolucién de la ecuacién diferencial unidimensional (1.62) para la funcién
potencial de Stokes. Para resolverla, es necesario dar condiciones iniciales y de contorno apropiadas
al problema en cuestion.

1.5. Las estrellas de neutrones desde los rayos X

Como hemos visto a lo largo de este capitulo, las NSs constituyen uno de los conjuntos de
fuentes que predominan en el cielo de rayos X. Si bien su descubrimiento y una vasta cantidad de
conocimiento de estas estrellas ha sido obtenido en ondas de radio, la banda de los rayos X es la
region del espectro més apta para poder obtener informacién directa de su superficie, e inferir asi
las propiedades fisicas de su interior. Sin embargo, para ello es menester comprender los escenarios
astrofisicos en que se hallan inmersas y desarrollar técnicas observacionales adecuadas a la banda
de los rayos X. Presentamos aqui los instrumentos de rayos X que recolectaron los datos que
utilizamos en esta tesis y completamos este capitulo dando una breve introduccion a las técnicas
de anilisis de datos de rayos X enfocada al estudio de las NSs.

Contrariamente a la mayoria de los instrumentos de mayores longitudes de onda, que miden
un flujo integrado, los detectores de rayos X identifican cada fotén de manera individual. Esto
se debe a que los fotones de rayos X tienen energias relativamente altas, por lo que su impacto
resulta facilmente detectable. A su vez, como los flujos son relativamente bajos, en general, los
fotones pueden ser contados uno por uno.



38 CAPITULO 1. ESTRELLAS DE NEUTRONES

Los datos de los instrumentos de rayos X se almacenan en archivos de eventos que contienen
informacién de la energia, tiempo de deteccién y posicién de cada fotén que llega al detector.
En estos archivos, se registra ademés el estado de la electrénica asociada a los detectores y
la orientacion del satélite que puede variar durante la exposicion. Estos archivos de eventos se
distribuyen en formato FITS'” que es un formato binario y portable especificamente disefiado
para datos astronémicos.

Estas listas de eventos asociadas a los fotones detectados constituyen un espacio multidimen-
sional. Proyectando ese espacio en una o dos dimensiones, y agrupando los eventos segin algtin
criterio, se pueden construir imégenes, curvas de luz o espectros de la fuente. La reduccién de los
datos y la extraccion de los productos cientificos finales especificos de cada instrumento, requiere
de una serie de técnicas que describiremos més adelante. En esta tesis se utilizan también datos
y resultados de otros instrumentos. En esos casos, se referencia a los trabajos originales.

1.5.1. Observatorios de rayos X

Como los rayos X son fuertemente absorbidos por la atmdsfera terrestre, para poder realizar
estudios en esta banda del espectro electromagnético, es necesario colocar los instrumentos sensi-
bles a estas energias en el espacio. A continuacién se presentan las caracteristicas principales de
los observatorios de rayos X usados en esta tesis.

Rossi X-ray Timing Explorer (RXTE)

El explorador de rayos X de alta resolucién temporal, Rossi X-ray Timing Explorer (RXTE)
(Bradt et al., 1993), fue lanzado el 30 de diciembre de 1995 por la NASA hasta una érbita de
580 km de altura, que cubre en 96 min de periodo. Si bien fue disefiado para entre dos a cinco
anos de trabajo en el espacio, RXTFE estuvo en operaciones durante 16 anos hasta ser decomisada
el 5 de enero de 2012. Este satélite ha proveido a la comunidad de una cantidad de datos sin
precedentes, relativos a agujeros negros, enanas blancas y NSs, cubriendo escalas temporales
desde los microsegundos hasta afios a lo largo de un amplio espectro en el rango de energia desde
los 2 hasta los 250 keV, que incluso hoy en dia siguen dando nuevos resultados a partir del anélisis
minucioso de su archivo.

RXTE contaba con tres instrumentos cientificos a bordo: un monitor de todo el cielo (ASM'®,
Levine et al., 1996), un arreglo de contadores proporcionales (PCA'Y, Jahoda et al., 1996; Zhang
et al., 1993) y el experimento temporal de rayos X de alta energia (HEXTE?", Gruber et al.,
1996; Rothschild et al., 1998). La Figura 1.10 presenta un esquema del observatorio y sus tres
instrumentos a bordo. E1 ASM observé > 80 % del cielo durante cada 6rbita con una resolucién
de 3’ x 15’, y consistia de tres camaras con un campo de 6° X 90° cada una y un area efectiva de
~30 cm?, siendo sensible en el rango de 1.5-12 keV con una resolucién temporal de 0.125 s. El ASM

http://fits.gsfc.nasa.gov

8Del inglés, All-Sky Monitor

9Del inglés, Proportional Counter Array

29Del inglés, High-Energy X-ray Timing Experiment
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A Solar-power array s

Figura 1.10: Una vista esquematica del satélite RXTFE y sus instrumentos a bordo, tomada de
https://heasarc.gsfc.nasa.gov/Images/xte/xte_spacecraft.gif

se utilizaba para obtener curvas de luz de largo término de las fuentes de rayos X persistentes mas
brillantes asi como para detectar nuevos fuentes transitorias o periodos de actividad de fuentes
transitorias conocidas. El instrumento principal a bordo de RXTE era PCA, que consistia de
cinco contadores proporcionales sensibles en el rango de energia de 2—60 keV con un drea efectiva
total de ~6500 cm?, una resolucién temporal de ~1 us y una resolucién en energia de ~1 keV a
6 keV.

La combinacién de la gran area efectiva con y la alta resolucién temporal con que fue dotado
el instrumento PCA, hacen a RXTFE un satélite tinico para el estudio de variabilidad temporal
de fuentes de rayos X, que aprovecharemos en el Capitulo 5 de la Parte 11l de esta tesis donde
estudiamos la evolucion temporal de las propiedades espectrales de una NS que se enfria en un
sistema binario en escalas de 10-20 s.

X-ray Multi-Mirror Mission (XMM-Newton)

La misién de rayos X de espejos multiples, X-ray Multi-Mirror Mission (XMM-Newton), fue
lanzada el 10 de diciembre de 1999 desde Kourou, en la Guyana Francesa y situado en una
6rbita de 48 horas de periodo (Jansen et al., 2001). El satélite posee dos tipos de telescopios
diferentes: tres telescopios Wolter con una serie de detectores de rayos X en sus focos, y un


https://heasarc.gsfc.nasa.gov/Images/xte/xte_spacecraft.gif
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telescopio 6ptico/UV de 30 em de apertura con un detector CCD en su plano focal, por lo que
permite realizar observaciones simultaneas en dos regiones del espectro electromagnético. XMM-
Newton cuenta con tres instrumentos cientificos a bordo, que son la camara de imédgenes de fotones
europea (EPIC?!), el espectréometro de reflexion (RGS??, den Herder et al., 2001) y un monitor
6ptico (OM??, Mason et al., 2001), indicados en el esquema de la Figura 1.11.
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Trackers
X-Ray Mirror Assemblies Figure 3

Figura 1.11: Una vista esquematica del satélite XMM-Newton y sus instrumentos a bordo, toma-
da de http://xmm.esac.esa.int/external/xmm_user_support/documentation/technical/
Spacecraft/. Los detectores descriptos se ubican sobre el plano focal.

La camara EPIC estd equipada con dos CCDs MOS (Turner et al., 2001) y uno PN (Striider et
al., 2001) que funcionan como espectrémetros de imagen. La cdmara EPIC ofrece la posibilidad
de realizar imagenes extremadamente sensibles en un campo de 30’ en el rango de energia de
0.15-12 keV con resolucién espectral moderada (E/AE ~ 20—-50) y resolucién angular de > 6”. La

21Del inglés, European Photon Imaging Camera.
22Del inglés, Reflection Grating Spectrometer.
23Del inglés, Optical Monitor.
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camara EPIC pn, de caracteristicas similares, puede ser operada con resoluciéon temporal de hasta
0.03 ms, y cuenta con un area efectiva de 1300 cm?. RGS esté disefiado para obtener espectros
de fuentes puntuales en el eje focal con muy alta resolucién espectral (E/AE ~ 100 — 500) en el
rango de energia de 0.33-2.5 keV con un area efectiva de ~140 cm?.

Chandra X-ray Observatory (Chandra)

El observatorio de rayos X Chandra (Weisskopf et al., 2000) fue lanzado el 23 de julio de
1999 y puesto en una érbita de 64 horas de periodo. Posee cuatro capas anidadas de espejos
Wolter que da lugar a una resolucién angular de ~0.5”, lo que lo convierte en el mejor telescopio
de rayos X disponible hasta la actualidad. En el plano focal se encuentran dos detectores de
rayos X: el espectrémetro de imégenes avanzado (ACIS?*, Garmire et al., 2003) y la cdmara de
alta resolucién (HRC?, Kenter et al., 2000). HRC provee un amplio campo de visién de 30’ x 30’
con un area efectiva de 225 cm? a 1 keV y est4 disefiada para producir imégenes, con relativamente
baja resolucion espectral, en el rango de 0.1-10 keV. El detector ACIS es sensible en el rango
de 0.3-10 keV y cubre un campo de 16’ X 16’ con un &rea efectiva de ~340 cm? y resolucién
espectral de ~0.1 keV a 1.5 keV y baja resoluciéon temporal, de 3.2 s. Ademads, el telescopio
permite interponer redes de difraccién de baja y alta energia (LETG, 0.1-5 keV y HETG, 0.5~
10 keV, respectivamente) para llevar a cabo espectroscopia de alta resolucién (~3 eV a 1 keV)
que no fueron utilizadas en esta tesis.
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Figura 1.12: Una vista esquematica del satélite Chandra y su instrumental a bordo, tomada de
http://chandra.harvard.edu/graphics/resources/illustrations/

En el Capitulo 4 de la Parte III haremos uso de observaciones de la cdmara EPIC de XMM-
Newton del SNR G290.1-0.8 para realizar un estudio detallado de la emisién extendida del rema-

24Del inglés, Advanced CCD Imaging Spectrometer.
25Del inglés, High Resolution Camera.
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nente y realizar una busqueda de un objeto compacto en su interior. Para ello, incorporaremos
imagenes de la cdmara ACIS de Chandra con la resolucién angular mas alta disponible en la
actualidad.

1.5.2. Técnicas de analisis de datos de rayos X

Hasta el presente, la tinica fuente a partir de la cual podemos recabar informacién de las NSs
es la radiacion electromagnética que recibimos de ellas, ya sea originada en su propia superficie,
o en su entorno mas proximo. Como se mencioné anteriormente, las NSs fueron primeramente
detectadas en la banda de radio. Luego, con el advenimiento de las nuevas generaciones de satéli-
tes, se realizaron nuevos avances producto del analisis de fotones de rayos X provenientes de ellas.
Como la resolucién angular con que cuentan los instrumentos de rayos X no permite resolver espa-
cialmente a estos objetos, para poder determinar parametros fisicos asociados a sus propiedades
y evolucién, es necesario el desarrollo de técnicas de espectroscopia y andlisis temporal que nos
han permitido ampliar nuestro conocimiento de su naturaleza. Una revision didéctica de todas
estas técnicas puede encontrarse en Arnaud et al. (2011).

Imagenes y analisis morfolégico

Las imagenes de rayos X se obtienen a partir de la proyeccién del espacio de eventos sobre
las coordenadas del cielo, llamadas X e Y en los archivos. Como, por ejemplo, en XMM-Newton
las coordenadas de los fotones son randomizadas en pixeles virtuales con resolucién espacial
mucho mayor que la del propio telescopio, los eventos deben ser agrupados para producir una
imagen real. Las imagenes deben ser filtradas para rechazar los eventos que no correspondan a
fotones, corregidas para evitar los pixeles danados y normalizadas a través de mapas de exposicién,
similares a los flats de la astronomia 6ptica.

Como, ademsds, los eventos tienen codificada la energia del fotén asociado (en la columna PI
o PHA), las imdgenes pueden filtrarse en diferentes bandas de energia que luego son combinadas
usando filtros para producir imagenes de falso color, lo que permite analizar la morfologia de
fuentes extendidas. La lista de eventos disponible abre un abanico de posibilidades para poder
realizar tratamientos estadisticos sobre las imagenes. Un ejemplo de ello lo constituyen los mapas
especificos de energia media o mediana, que utilizaremos en el Capitulo 4 de la Parte III. Para
producirlos, a cada pixel de la imagen final se le asigna un valor que resulta de la media o mediana
de la energia de todos los fotones detectados en esa posicion, lo que permite analizar variaciones
espectrales de la fuente con alta resolucién espacial.

Curvas de luz

Las curvas de luz o series temporales se construyen agrupando los eventos del archivo en
funcién de la columna TIME, a partir del conteo de la cantidad de eventos detectados en cada
bin temporal. En caso de considerar también la energia de cada foton, mediante la columna PI o
PHA, puede deducirse el flujo integrado por unidad de tiempo. Adem4s, filtrando los eventos por
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diferentes bandas de energia, pueden producirse nuevas curvas de luz, lo que permite analizar en
detalle la variabilidad de la fuente.

Durante la calibracién de los flujos, debe considerarse la correccion que surge por la fraccion de
tiempo en que el instrumento no esta capturando fotones, sino realizando la lectura del detector.
A esta correccién se la llama correcciéon por tiempo muerto. También es importante verificar que
la tasa de fotones no supere el maximo permitido por la telemetria del satélite, ni que el flujo de
la fuente pueda producir un efecto de apilamiento de fotones (pile-up) considerable. Este efecto se
produce cuando el detector recibe més de un fotén en el mismo pixel en una misma integracién,
lo que da lugar a una lectura errénea de la energia del fotén.

En caso de realizar una busqueda de periodos, 1itil en el caso de los pulsares, se debe realizar la
correccién por tiempo baricéntrico para el registro del arribo de los fotones. Ademas, es importante
tener en cuenta el tiempo de lectura asociado al detector involucrado, que puede dar lugar a
periodos espurios inherentes al instrumento y no a la fuente.

Espectroscopia de rayos X

El ajuste de los espectros de rayos X a través de modelos expresados en funcién de la distri-
bucién de energia de los fotones originados en las fuentes estudiadas, constituye la técnica mas
utilizada para adquirir informacion de las propiedades fisicas y quimicas de las fuentes. Sin embar-
go, los parametros espectrales que se derivan mediante el ajuste espectral dependen fuertemente
de los modelos utilizados. La realidad fisica detras de tales modelos es incierta, y en muchos
casos los datos pueden ser descriptos satisfactoriamente por varios modelos fisicos diferentes. En
este sentido, es importante recalcar que, mas alla de estas dificultades, los ajustes espectrales nos
permiten obtener mayor conocimiento de la fisica de estos objetos, aunque todos los modelos sean
en cierta medida simplificados.

Los modelos espectroscépicos en rayos X se construyen a partir de componentes individuales de
dos tipos: aditivos (componentes de emisién, tales como un cuerpo negro o una linea espectral) o
multiplicativos (debidos a agentes que modifican el espectro emitido, como una linea de absorcion).
En algunos casos los modelos pueden ser modificados de manera més compleja involucrando, por
ejemplo, una convolucién, que representa el suavizado producto del ensanchamiento de una linea
de emisién por la velocidad del plasma asociado o una reflexién Compton. A lo largo de esta tesis
utilizamos modelos como APEC (emisién de un plasma en equilibrio de ionizacién), PSHOCK
(emisién de un plasma fuera del equilibrio de ionizacién), BBODYRAD (emisién de un cuerpo
negro), POWERLAW (emisi6n no térmica) y PHABS (absorcién interestelar).

Los ajustes espectrales se llevan a cabo usando el paquete XSPEC (Arnaud, 1996). En realidad,
los detectores de rayos X no miden los espectros de las fuentes, sino que dan como resultado un
conteo de fotones en los canales de energia disponibles, producto de la proyeccién del archivo de
eventos en el espacio ortogonal a las coordenadas espaciales y temporales. Las cuentas observadas
estén relacionadas con el espectro original f(E) (en unidades de fotones cm=2 s~!) por:

ci) = foo f(E)RU, E)dE (1.65)
0
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donde R(I, E) es la respuesta instrumental (que es una matriz que expresa la probabilidad de que
un fotén con energia E sea detectado por el canal I). En general no es posible obtener el espectro
original a partir del observado, y lo que usualmente se hace es proponer un modelo basado en una
serie de parametros libres, y establecer la bondad del ajuste. Para ello XSPEC admite utilizar
tanto estadisticas de y? (para estadisticas gaussianas, cuando hay suficientes fotones) como C
(para estadisticas poissonianas, para pocos fotones).

La manera de proceder es la siguiente: se cargan en XSPEC los espectros extraidos de la
fuente y el fondo correspondiente. Luego se carga la respuesta del instrumento, que en XSPEC
estd formada por una matriz de respuesta (RMF?®) y un archivo auxiliar (ARF?7). Con esta
informacién, XSPEC sustrae el fondo y normaliza el espectro teniendo en cuenta el tiempo de
exposicién y el area efectiva.

La expresion matemaética del modelo utilizado se traduce en un vector de cuentas para los
canales de energia involucrados que es comparado con el espectro observado, que es discreto. Para
cada modelo F(E) una tasa de cuentas es predicha a través de la Ecuacién 1.65 que es comparada
con la tasa observada usando un algoritmo de ajuste. La salida final es una serie de valores de
los pardmetros libres que mejor ajustan al espectro observado, asi como sus rangos de confianza
asociados, junto a un valor del test estadistico y los grados de libertad, que cuantifican la bondad
del ajuste.

El espectro de la radiacién emitida por una fuente es atenuado y modificado a medida que
atraviesa su camino hasta el instrumento, debido a interacciones entre los fotones y la materia, ya
sea del medio interestelar (ISM?%), intergaldctico o material intrinseco de la propia fuente. Para
poder inferir el espectro original emitido por la fuente, el efecto causado por la absorcién debe
ser incorporado en el modelo espectral utilizado en el ajuste.

En el rango de 0.1-10 keV, el proceso que domina es la absorcién fotoeléctrica, por la cual
un atomo absorbe un fotén y libera un electrén con energia cinética igual a la diferencia entre
la energia original del fotén y la energia de ligadura del electréon. A esta absorcién contribuyen
tanto el gas atomico y molecular como los granos de polvo, que dan lugar a una seccién eficaz
dependiente de la energia, o(E). Alli se pesan las contribuciones de los diferentes elementos qui-
micos de acuerdo a sus abundancias relativas. La cantidad de material absorbente en la linea de
la visual se expresa en proporcion al nimero de dtomos de H, que es el elemento mas abundante
en el espacio, a través de la densidad columnar, Ng, mas alld de que justamente éstos practica-
mente no intervengan en la absorcion. Esta densidad columnar puede convertirse a los valores
Av = Ni/1.9x 10?! cm™2 usados en las bandas épticas e infrarrojas. La intensidad observada, Iops,
se relaciona con la intensidad de la fuente, Iy, como:

Tons(E) = e_a-(E)NH Iem(E) (1 66)

Si bien o"(E) no es una funcién estrictamente mondtona, ésta decrece con la energia, con un
factor ~ E73, afectando principalmente las bandas por debajo de ~2 keV. A energias mayores

26Del inglés, Response Matriz Function.
2"Del inglés, Auziliary Matriz Function.
28Del inglés, interstellar medium.
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a 10 keV, la dispersion debida a electrones libres y ligados puede volverse una nueva fuente de
atenuacién importante (Wilms et al., 2000).

Colores en rayos X

Una técnica alternativa a la espectroscopia de rayos X es el analisis de los colores de la fuente,
que equivale esencialmente al uso de filtros fotométricos en el éptico. Como los instrumentos de
rayos X almacenan la energia de cada fotén detectado, la técnica de colores consiste en separar
a los fotones en, por ejemplo, cuatro bandas anchas de energia, y calcular los cocientes entre
ellas, que se denominan colores. Si bien no existe una forma estandar de definir esas bandas de
energia, en la literatura se refiere a dichos colores como blandos o duros (soft o hard), segin
si corresponden a menores o mayores energias de los fotones, dentro del rango de deteccién del
instrumento. Asimismo, al conteo de fotones en todo el rango de energia se lo denomina intensidad
de rayos X.

Los colores de las fuentes se grafican entonces en diagramas color-color o color-intensidad.
De ellos surge que cada tipo de fuente realiza un recorrido particular en estos diagramas, hecho
que se utiliza para poder clasificarlas. Si bien el andlisis de la evolucién de estos colores ofrece
informacién mucho menos detallada que el analisis espectral, trae aparejada la ventaja de ser
independiente del modelo utilizado para el ajuste espectral, siendo ademés preferible cuando las
observaciones son realizadas con instrumentos de baja resolucién, o cuando el niimero de fotones
detectados es pequeno. Por la misma razén, el andlisis de la evolucién temporal de las fuentes en
los diagramas color-color y color-intensidad, permite analizar su evolucién espectral en una escala
temporal mas pequena que los ajustes espectrales, ya que son necesarios menos fotones.

Desafortunadamente, los colores son especificos de cada instrumento, ya que para su calculo
no se considera su respuesta, que es tUnica, lo que torna la comparacién de los diagramas de
distintos instrumentos muy compleja. Para mitigar este efecto, las cuentas suelen normalizarse en
cada banda a través de la medicion de fuentes estdndares, tales como el Crab.

Cabe destacar que la combinacion de las técnicas estdndares presentadas aqui, da lugar a la
posibilidad de desarrollar todo tipo de herramientas para extraer la mayor cantidad posible de
informacién de las listas de eventos recopiladas por estos instrumentos.
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Parte 11

Modelos teoricos de estrellas de
neutrones
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Breve descripcion de la segunda parte

En esta parte de la tesis presentamos el desarrollo de dos modelos tedricos basados en la
evolucién del campo magnético interno de NSs en dos escenarios extremos: el primero, referido a
una NS que acreta materia proveniente del viento de su estrella companera de gran masa en un
sistema binario, y el segundo, que involucra a una NS altamente magnetizada.

En el Capitulo 2 introducimos los resultados obtenidos con un cédigo numérico desarrollado
para estudiar la evolucién del campo magnético de NSs que experimentan un proceso de acrecién
en escalas de tiempo > 107 afios. Este trabajo tiene como objetivo intentar dar respuesta a la
pregunta acerca de si NSs que acretan viento de una estrella compafiera de gran masa en un
sistema binario son capaces de formar jets relativistas, para lo cual, necesariamente, deberian
poseer campos magnéticos relativamente débiles en su superficie. Parte de los resultados de este
trabajo fueron publicados en un articulo de la revista Astronomy and Astrophysics (Garcia et al.,
2014).

Por otro lado, en el Capitulo 3, presentamos un modelo sencillo que podria explicar la dis-
minucién repentina de la velocidad de rotaciéon observada en el magnetar AXP 1E 2259+586,
fenémeno conocido como anti-glitch. En el escenario propuesto, este cambio se explica natural-
mente a partir de un re-acomodamiento de la estructura de la estrella hacia un estado de equilibrio,
en completo acuerdo con la energética asociada al evento. Los resultados de este trabajo fueron
publicados en una Letter de la revista Monthly Notices of the Royal Astronomical Society (Garcia
& Ranea-Sandoval, 2015).
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Capitulo 2

Evolucion del campo magnético en
estrellas de neutrones acretantes

2.1. Resumen

En el mecanismo magneto-centrifugo para la formacién de jets, se supone que NSs acretantes
son capaces de producir jets relativistas tinicamente si el campo magnético en su superficie es
suficientemente débil (B ~ 108 G). Sin embargo, sabemos que la manifestacién mas comin de
estas estrellas es en forma de pulsares, con campos magnéticos tipicos del orden de B ~ 10'? G.
Por lo tanto, si el campo magnético de estas estrellas tiene una intensidad de ese orden al nacer,
debe decaer considerablemente antes de que pueda volverse una fuente capaz de emitir jets en un
sistema binario. En este capitulo estudiamos la evolucion del campo magnético de una NS que
acreta materia del viento de una estrella companera de gran masa, con el objetivo de poder poner
cotas a la tasa de acrecién, y conocer las condiciones de la microfisica de la corteza, que resulten
necesarias para hacer posible la formacion de jets. Para ello, resolvemos la ecuacién de induccién
para la difusiéon y adveccién de un campo magnético confinado a la corteza de una NS, bajo las
hipétesis de acrecién esférica que habilita un tratamiento unidimensional, a partir del desarrollo
de un coédigo numérico propio que incorpora el estado del arte en la microfisica, incluyendo perfiles
de evolucién térmica consistentes con una serie de escenarios diferentes basados en las condiciones
de superfluidez del nucleo de la estrella. Bajo estas hipotesis, mostramos que en este escenario, el
decaimiento del campo magnético en escalas de tiempo largas esta gobernado principalmente por
la tasa de acrecion, mientras que el contenido de impurezas y la evolucién térmica de la estrella
juegan un papel secundario. En general, para tasas de acrecién M > 10719 Mg afio™!, el campo
magnético puede decaer hasta cuatro ordenes de magnitud en ¢ ~ 107 aflos, que es la escala de
tiempo impuesta por la edad de su companera de gran masa. Finalmente, a modo de corolario,
discutimos la posibilidad de que en sistemas binarios compuestos por NSs que acretan material
del viento de una estrella compafiera de gran masa, como es el caso de los SFXTs, puedan formar
jets, convirtiéndose en una hipotética fuente de rayos y en nuestra galaxia.

o1
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2.2. Introduccion

Una nueva clase de fulguraciones transitorias en rayos X fue descubierta a través de obser-
vaciones realizadas con el satélite INTEGRAL a lo largo del plano Galactico. Estas fuentes,
denominadas SFXTs, se piensa son originadas en sistemas binarios compuestos por estrellas
supergigantes O o B y un objeto compacto (una NS o un agujero negro). Estas binarias pre-
sentan fulguraciones que, en general, duran desde horas hasta dias, alcanzando luminosidades
Lx ~ 10°% — 10*7 erg s™! para luego decaer hasta niveles de quietud de Lx ~ 1032 erg s™! (Negue-
ruela et al., 2006; Pellizza et al., 2006; Sguera et al., 2005). Producto de acrecién residual sobre
el objeto compacto, suelen permanecer la mayor parte del tiempo en un estado intermedio con
luminosidades Lx ~ 103 — 10** erg s™! (Sidoli et al., 2008).

Actualmente, la clase de los SFXTs posee una decena de miembros, identificados a partir de la
asociacién de la fuente transitoria en los rayos X con sus contrapartidas opticas, cuyos espectros
corresponden a estrellas supergigantes azules. Ademads, hay una serie de candidatas a miembros de
la clase, que permanecen sin ser confirmadas, ya que sus contrapartidas en el éptico o infrarrojo no
han sido detectadas (ver Sidoli, 2011). En al menos cuatro de estos SFXTs, el descubrimiento de
pulsaciones periddicas en los rayos X, que cubren desde los 4.7 hasta los 228 s, confirma la presencia
de una NS. Asimismo, también han sido determinados algunos periodos orbitales, que abarcan
desde los 3.3 hasta los 165 dias. Tres modelos fueron propuestos para explicar el mecanismo de
fulguraciones rapidas (ver Sidoli, 2009): (i) vientos inhomogéneos esféricamente simétricos, donde
las fulguraciones de rayos X son producidas cuando un grumo denso es acretado por el objeto
compacto (Ducci et al., 2009; in’t Zand, 2005; Negueruela et al., 2008; Walter & Zurita Heras,
2007); (ii) vientos anisotrépicos, donde las fulguraciones ocurren cuando el objeto compacto cruza
una componente ecuatorial densa y lenta, aumentando la tasa de acrecién (Sidoli et al., 2007); (iii)
mecanismos de compuerta, donde la acrecién es inhibida por una barrera centrifuga o magnética
(Bozzo et al., 2008; Grebenev & Sunyaev, 2007), lo que requiere una NS con un campo magnético
muy intenso (B ~ 10'* - 10'5 G) y periodos de rotacién muy largos (Ps ~ 103 s). En estos SFXTs
aun no ha sido detectada actividad relacionada con la presencia de un magnetar. A partir de
la deteccion de una linea ciclotron en el espectro de SFXT IGR J18483-0311, suponiendo un
origen electrénico, pudo estimarse un campo magnético relativamente bajo (B ~ 10'! G), aunque
la presencia de un magnetar no puede descartarse si la linea es causada por protones, para los
cuales B ~ 5x 10" G.

Cuatro fuentes de radiacién y transitorias no identificadas, AGL J2022+3622, 3EG J1837-
0423, 3EG J1122-5946, y AGL J1734-3310, coinciden espacialmente con tres de estos SFXTs (o
candidatos): IGR J20188+-3647, AX J1841.0-0536, IGR J11215-5952 (Sguera, 2009), y un SFXT
intermedio: IGR J17354-3255 (Sguera et al., 2011). Esta relaciéon aumenta las chances de que
estas fuentes sean capaces de producir radiacién por encima de los 100 MeV. En un trabajo
reciente, Sguera et al. (2009) desarrollaron un modelo para la produccién de radiacién y de SFXT
AX J1841.0-0536 basados en la hipdtesis de que la radiacién de altas energias se origina en el
enfriamiento de particulas relativistas aceleradas en un flujo colimado eyectado por la NS. A pesar
de que la emisién de jets por NS ha sido confirmada en algunos LMXBs, este tipo de eyecciones
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no ha podido ser confirmada aiin en HMXBs que albergan NSs, a pesar que esta posibilidad fue
discutida para el caso de la emisién y observada en HMXB LS I 461 303 (Romero et al., 2007).

El mecanismo magneto centrifugo para la formacion de jets en NSs acretantes requiere que
el material acretado arrastre consigo las lineas de campo magnético cerca de la superficie del
objeto compacto. La presion del fluido en esta regién debe ser mayor que la presién ejercida por
el campo magnético de la NS. Para ello, el campo magnético no debe superar B ~ 108 G (Massi
& Kaufman Bernadé, 2008). En el caso de los LMXB con NSs viejas (210° afios), el campo
magnético ha tenido tiempo suficiente para decaer varios érdenes de magnitud desde valores del
orden de ~10'> G para el campo magnético inicial. Por el contrario, en HMXBs, las escalas de
tiempo asociadas a la evolucién de la estrella de gran masa son bastante menores (~107 afios). Sin
embargo, este tipo de estrellas presentan vientos intensos fuertemente inhomogéneas (Negueruela,
2010; Owocki & Cohen, 2006; Runacres & Owocki, 2005) que acrecientan el proceso de acrecién
sobre la NS pudiendo disparar un decaimiento acelerado del campo magnético en la superficie de
la NS gracias a la adveccion de las corrientes que originan su campo magnético hacia el interior
de la estrella en un proceso de enterramiento (ver el trabajo pionero de Bisnovatyi-Kogan &
Komberg, 1974). Ademas, el incremento de las impurezas de la corteza debido al proceso de
acreciéon podrian incrementar su resistividad, aumentando el decaimiento difusivo del campo.

En este trabajo nos proponemos explorar cudles son las condiciones necesarias que deben
ser satisfechas por una NS inmersa en un HMXB para poder desarrollar un decaimiento de
su campo magnético superficial desde un valor inicial de B ~ 10> G hasta valores finales del
orden de B < 108 G, que podrian permitir la formacién y eyeccién de jets en estos sistemas.
Para ello, utilizamos un modelo unidimensional para una NS que acreta con simetria esférica,
incorporando el estado del arte en la microfisica asociada a la conductividad eléctrica y a las
curvas de enfriamiento. Consideramos, ademas, escenarios cualitativamente diferentes en términos
de la tasa de acrecién, superfluidez en el nicleo, y contenido de impurezas en la corteza, para lo
cual resolvemos la ecuacién de induccién para la evolucion del campo magnético con condiciones
iniciales y de borde apropiadas, a lo largo de una escala de tiempo que cubre los 107 anos. Con
esta aproximacién al problema, pretendemos establecer cotas que sirvan a modelos mas realistas
de la evolucién magneto-térmica de estas estrellas (ver Vigano et al., 2012).

2.3. Modelo de estrella de neutrones

2.3.1. Corteza acretada

Para poder estudiar la evolucién del campo magnético, comenzamos por construir un modelo
de NS usando una EoS que representa tanto la corteza como su interior, basada en la interaccién
nuclear efectiva SLY (Douchin & Haensel, 2001), y considerando una composicién de la corteza
modificada por el material acretado (Haensel & Zdunik, 2008). A bajas densidades en la corteza
exterior (p ~ 10'° gr cm™3) la composicién alterada de la corteza presenta nticleos con niimeros
atémicos bajos (Z < 20), mientras que para materia catalizada al equilibrio, los niimeros atémicos
suelen estar en el rango de 40 a 50. A densidades intermedias, la red pasa a estar compuesta por
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Tabla 2.1: Densidad central p., masa M, radio Rxs y espesor de la corteza AR para los modelos
de baja masa (LM) y alta masa (HM) utilizados.
Estrella de neutrones Pc M Rns AR
Modelo [g cm™?] [Mo)] [km] [km]
Baja masa (LM) 9.9 x 10! 1.4 11.72 0.93
Alta masa (HM) 1.4 x 101 1.8 1134 0.59

nucleos con nimeros masicos A < 100 bastante menos que los valores tipicos correspondientes a
NS aisladas (A ~ 300). A densidades altas en la corteza interna (p > 10'3 gr cm™3), la composicién
del material acretado es similar al caso no-acretado, ya que el gas de neutrones interactia con
la red idnica, volviendo al efecto causado por la acrecién mucho menos significativo que en las
regiones exteriores.

Para investigar las diferencias que podrian deberse a las discrepancias en la estructura interna
de las NSs, estudiamos dos configuraciones extremas: una NS tipica de 1.4 Mg, que llamamos
modelo (LM), y otra de 1.8 Mg, que denominamos (HM). En la Tabla 2.1 presentamos las carac-
teristicas mas importantes de cada una de las configuraciones.

Para la EoS elegida, la interfase entre la corteza y el niicleo se encuentra a pcc = 0.46 pg, donde
po = 2.8 x 10" g cm™ es la densidad de saturacién nuclear. El espesor de la corteza, definido
como la distancia desde dicha interfase hasta la superficie de la NS, mide alrededor de ~1 km
en el modelo LM, siendo ~60 % maés delgado en el modelo HM. Este espesor representa la escala
caracteristica de confinamiento del campo magnético, ya que éste es originado en las corrientes
que circulan en la corteza.

2.3.2. Curvas de enfriamiento

Suponemos una corteza espacialmente isotérmica caracterizada por una temperatura que evo-
luciona en el tiempo siguiendo las curvas de enfriamiento presentadas en la Figura 2.1, que fueron
calculadas para dos modelos de NS consistentes (Aguilera et al., 2008).

Para poder analizar cualitativamente los efectos introducidos por la evolucion térmica en la
evolucién del campo magnético, incorporamos dos casos extremos para la superfluidez de los
neutrones (SF) caracterizados por la onda-p (en el estado 3P5) en el niicleo de la NS: superfluidez
fuerte (modelo strong SF), donde consideramos temperaturas criticas muy altas, T, ~ 6x 10° K, y
en el otro extremo, ausencia de superfluidez para este nucleén (modelo no SF). En ambos modelos
suponemos superfluidez en la onda-s correspondiente a los neutrones de la corteza y los protones
del nticleo (con temperaturas criticas T. ~ 8x10° K, ~ 6x 10° K, respectivamente). Es importante
notar que estas correlaciones dejan una impronta mucho mas leve sobre las curvas de enfriamiento
que la debida a los neutrones en el ntucleo.

Para t < 10° afios, el apareamiento de neutrones en la onda-p produce un enfriamiento fuerte-
mente desacelerado respecto del caso no superfluido. En esta primera fase, la estrella mas masiva
sufre un enfriamiento mucho mas veloz debido a la emisién eficiente de neutrinos producto del
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Figura 2.1: Curvas de enfriamiento adoptadas (Aguilera et al., 2008). El panel izquierdo (derecho)
muestra la evolucion térmica para dos casos casos extremos en la superfluidez del nicleo del

modelo LM (HM).

proceso Urca directo. Cuando la temperatura es suficientemente baja (a ¢t > 103 afios), la emisién
de fotones domina el enfriamiento y la supresion del calor especifico debido a la superfluidez da
como resultado un enfriamiento acelerado, con temperaturas finales T < 10° K en escalas de
tiempo ¢ < 107 afos.

2.3.3. Evolucion del campo magnético

Bajo las hipétesis de alta conductividad eléctrica y velocidades de fluido no relativistas, la
evolucién del campo magnético en la corteza de la NS puede describirse por la ecuacién de
induccién de la magnetohidrodinamica:

2
%—?:—j—ﬂVx(éVxB)+Vx(va), (2.1)
donde ¢ es la velocidad de la luz, v es la velocidad del fluido, y o es la conductividad eléctrica.
La ecuacién diferencial en derivadas parciales (2.1) para la evolucién del campo magnético
B involucra dos térmicos. El primero es el término difusivo, que depende esencialmente de la
conductividad eléctrica. El segundo es el término advectivo o convectivo, que se origina en el
arrastre de las lineas de campo magnético causado por el movimiento del fluido que alberga sus
fuentes.
Como fuera demostrado en el Capitulo 1, suponiendo una configuracién dipolar para el campo

magnético, el potencial vector puede escribirse A = (0,0,A4y), donde Ay = s(r, ) sin6/r. Aqui r es la
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coordenada radial y 6 y ¢ son los dngulos polar y acimutal, respectivamente. Luego, suponiendo
un flujo de materia acretada esféricamente simétrico, la ecuaciéon de induccién puede reducirse a
una ecuacién unidimensional en derivadas parciales para la funcién de Stokes, s(, ?):

s 2 (9%s  2s Js
- - - 2.2
ot 4no ( ) (22)

— - -
or2  r? "or

A partir de la ecuacién de continuidad, la velocidad del fluido, v,(r), puede escribirse en funcién
de la tasa de acrecién, M, que es un parametro libre en nuestro modelo:

M

_4.7Tr2—p(r), (2.3)

vp(r) =
donde p(r) es el perfil de densidad de la corteza de la NS. Es importante destacar que para las
tasas de acrecién e intensidades de campo magnético consideradas aqui, seria esperable que la
acrecion se desarrollara en forma de columnas entorno a los polos magnéticos, involucrando sélo
una fraccion de la superficie de la NS. Este hecho motivaria un tratamiento bidimensional para
el flujo de materia y su efecto sobre el drea acretada, que se encuentra fuera de nuestro alcance.
Por el contrario, preferimos enfocarnos en los aspectos cualitativos del decaimiento del campo
magnético que son esperables también en un modelo de acrecién columnar.

Para resolver la ecuacién diferencial (2.2), es necesario imponer condiciones de contorno e ini-
ciales apropiadas para el problema. En la superficie, la condicién de contorno proviene de pegar la
geometria del campo magnético interior con la solucién de vacio dipolar para el campo magnético
exterior. Siguiendo el trabajo de Konar & Bhattacharya (1997), la condicién de contorno interior
es obtenida suponiendo que la conductividad eléctrica en el niicleo de la NS es varios 6rdenes de
magnitud superior a la de la corteza. Para la condicién inicial, suponemos que las corrientes fuente
del campo magnético son expulsadas del nicleo de la estrella al formarse la NS por los protones
superconductores, y por lo tanto el campo magnético queda confinado a la corteza (Geppert &
Urpin, 1994):

( 0 0 if r<mr
s(r,t =0) = .
( i )2 if r,<r<Rns

RNs—ri

(2.4)

donde r; es la distancia radial para la expulsion inicial del campo magnético, y donde hemos
normalizado la funcién de Stokes en la superficie, s(Rns,? = 0) = 1, por simplicidad. Bajo estas
hipétesis, el campo magnético en la superficie de la NS a un tiempo arbitrario, ¢, puede obtenerse
a partir del valor de la funciéon de Stokes, B(Rns,?) = s(Rns,!) - B(RNs,t = 0), donde B(Rys,t = 0)
es la intensidad del campo magnético superficial que fijamos al valor canénico de 10'? G.

Las conductividades eléctricas y térmicas en la corteza de la NS juegan un rol fundamental
tanto en la evolucion magnética como en la térmica. En particular, la conductividad eléctrica
gobierna la evolucion del campo magnético a través del término difusivo de la Ecuacion 2.1 de
induccién. En la corteza de la NS los principales portadores de carga son los electrones, por lo que
el coeficiente de transporte, o, es determinado teniendo en cuenta todos los procesos de dispersién
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con ellos: iones (p), fonones (ph), e impurezas (Q). A partir del cédigo de dominio piiblico
basado en Potekhin (1999), tomamos las conductividades eléctricas no cuantizadas incorporando
las modificaciones introducidas por Chugunov (2012). Estas rutinas dan o como funcién de la
temperatura, T, densidad, p, intensidad de campo magnético, B, y la composiciéon de la corteza,
caracterizada por los niimeros atémicos y mésicos, (Z, A), asi como el nimero mésico auxiliar, que
incorpora el gas de neutrones libres, A*, y el parametro que caracteriza el contenido de impurezas,
Q=2 .

El contenido de impurezas estd definido como la medida de la dispersién de carga en la red
iénica, Q = nl[ . 10'(Z—-27")?, donde n; es la densidad numérica del ién dominante de carga Z y n’
son las densidades numéricas de las especies intercaladas de cargas Z’. La conductividad asociada
con Q domina a temperaturas bajas, cuando la conductividad debida a la dispersién de fonones
se vuelve despreciable. En nuestro trabajo, suponemos dos valores extremos para el pardmetro
de impurezas en la corteza exterior: Q = 0.1, que representa un cristal practicamente ordenado,
y Q = 5, para un alto grado de impurezas. En la corteza interna, mas alld de la densidad de
deriva nuclear (ND) (o > pnp = 4.2 x 10! g cm™), la presencia de un gas de neutrones libres
que interaccionan con la red iénica impidiendo la formaciéon de impurezas, por lo que fijamos las
impurezas a Q = 0.

En la Figura 2.2 mostramos la conductividad eléctrica como funcién de la densidad en el
interior de la NS considerando dos temperaturas: T = 10° — 108 K y dos valores del pardmetro de
impurezas en la corteza externa: Q = 0.1 — 5.0. El recuadro en la esquina superior derecha de la
figura muestra en detalle el salto en la conductividad eléctrica proximo a la densidad de deriva
neutrénica (ND). M4s alla de la interfase entre la corteza y nicleo, la conductividad eléctrica es
muy alta, varios 6rdenes de magnitud por sobre los correspondientes a la corteza externa.

En la corteza interna, donde hemos fijado Q = 0, la conductividad depende fuertemente
de la temperatura. Para una temperatura de T = 10° K, la conductividad presenta un gradiente
pronunciado, variando desde o > 10% s7! hasta 1033 s7! a la densidad ND. Sin embargo, para una
temperatura mayor, de 10® K, el gradiente se hace més leve, pasando tan solo de 10?7 a 10%* s7!.
El salto en la interfase entre la corteza y el nicleo disminuye a medida que la temperatura es mas
baja.

A pesar que en la corteza externa las diferencias son menos pronunciadas que en la corteza
interna, la conductividad no sélo presenta un gradiente importante, sino también una fuerte de-
pendencia con la temperatura y el pardmetro de impurezas. Para una temperatura de 10 K, la
conductividad eléctrica varfa desde ~10%* s™! a la densidad ND hasta 10?° s~ en la superficie de
la NS. En este caso, considerando un alto contenido de impurezas, dado por Q = 5.0, se observa
un pequefio salto en la conductividad a la densidad ND vy, para densidades p < 10! g cm™3, la
conductividad resulta independiente del pardmetro Q. Para una temperatura menor, T = 10° K,
la conductividad en la corteza externa se comporta de una manera muy diferente. Cuando el con-
tenido de impurezas es bajo (Q = 0.1), o varfa desde 3x 10%° s™! a la densidad ND hasta ~10?! 5!
en la superficie, permaneciendo 1-3 érdenes de magnitud respecto a los valores correspondientes

http://www.ioffe.ru/astro/conduct/index.html
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Figura 2.2: Conductividad eléctrica, o, en la corteza de la NS para dos temperaturas (10° y 10® K)
y los dos valores del pardmetro de impurezas, Q = 0.1 y 5.0).

aT = 10® K en toda la corteza externa. Para un contenido de impurezas alto, dado por Q = 5.0, la
conductividad resulta al menos un orden de magnitud més baja para p 2 10® gr cm™3, volviéndose
comparable al caso de bajas impurezas cerca de la superficie de la estrella. A bajas temperaturas,
las impurezas se tornan practicamente el tinico blanco efectivo para los procesos de dispersién de
electrones, por lo que el salto a la densidad ND, crece fuertemente a medida que la estrella se
enfria.

2.4. Resultados numeéricos

Para resolver la ecuacién de induccién de la funcién de Stokes (Ecuacion 2.2), utilizamos un
método de divisién de operadores que combina un esquema implicito de Crank-Nicolson para el
término difusivo con un mecanismo explicito para el término convectivo o advectivo. Luego de
sucesivas pruebas en el paso espacial, fijamos una grilla de 200 puntos entre la superficie de la NS,
r = Rns, v el limite interior, a » = 10 km, fijo a unos ~0.75 km dentro del niicleo de la estrella, para
satisfacer la condicién de contorno interior. Para el término difusivo adoptamos un paso temporal
que se incrementa como Af = t/200. En cada paso difusivo, resolvemos el término convectivo
dividiendo el intervalo de tiempo en pasos méas cortos, de manera de satisfacer la condicion CFL
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(Courant et al., 1928). Para calcular el término difusivo, nuestro c6digo numérico invoca las rutinas
de dominio publico dadas por Potekhin (1999), para el célculo de la conductividad eléctrica, o,
en cada punto de la grilla espacial. La densidad, p, y la composicién de la corteza, (A, Z), son
tomadas de la EoS y la temperatura, T, de los perfiles de evolucién térmica (ver Subseccién 2.3.2).
2

El contenido de impurezas, Q = Z:

, v la tasa de acrecién, M, son parametros fijos en cada una
imp

de nuestras simulaciones.

Presentamos primero la evolucién del perfil de la funcién de Stokes en la corteza de la NS
tanto para el modelo LM (Figura 2.3) como para el modelo HM (Figura 2.4), considerando cuatro
valores diferentes de la tasa de acrecién, M_ig, escrita en unidades de 10719 Mg yr~!. Al primer
t = 1 ano, el perfil de la funcién de Stokes resulta practicamente idéntico a la distribucion inicial
dada por s(r,t = 0) (ver Ecuacion 2.4). En la primera etapa (t < 10° afios), el campo magnético es
re-ordenado hacia la corteza interna, ya que la conductividad es mayor que en la corteza externa,
reduciéndose en un factor ~10 en la superficie, Rys. Durante toda esta primera fase, los perfiles de
la funcién de Stokes permanecen en todos los casos como funciones monétonamente crecientes con
el radio, como la distribucién inicial. Para tasas de acreciéon M < 10710 My, afio™!, el decaimiento
permanece siendo uniforme en toda la corteza, y la funciéon de Stokes alcanza valores proximos a
~1072 en la superficie de la estrella en escalas de tiempo de ~107 anos. Cuando la contribucién del
término convectivo es comparable a la de la componente difusiva, el arrastre del campo magnético
hacia el interior de la NS para tasas de acrecién M > 10719 My afio™! se torna suficientemente
fuerte para producir un proceso de enterramiento, dando lugar a que la intensidad del campo
magnético en la superficie sea menor que en la corteza interna, donde la conductividad es varios
ordenes de magnitud mayor.

En las figuras 2.5 y 2.6 presentamos la evolucion del campo magnético en la superficie de las
NSs correspondientes a los modelos LM y HM como funcién de la tasa de acrecién, M, conside-
rando los dos escenarios propuestos para la superfluidez (no SF'y strong SF) y los dos contenidos
de impurezas (Q =0.1 y Q = 5.0).

Para el modelo LM (Figura 2.5), durante la primera etapa (¢ < 10° afios), mientras que la
estrella permanece caliente (T 2 10® K), el decaimiento del campo magnético resulta similar
en todos los casos, ya que su evolucién resulta dominada por el proceso difusivo. Una vez que
la estrella se enfria, el proceso de acrecion comienza a gobernar el decaimiento del campo en
la superficie producto del arrastre del campo hacia las capas interiores. Luego, las curvas de
decaimiento se separan entre ellas en funcién del valor de M. Ademds, pasados t ~ 10° afios,
también comienza a jugar un papel importante el contenido de impurezas. Para un bajo grado
de impurezas, dado por Q = 0.1, cuando la temperatura es suficientemente baja (T < 10% K), la
conductividad en la corteza externa se torna ~2 6rdenes de magnitud mayor que en el caso de alto
grado de impurezas, Q = 5.0. Por lo tanto, el campo magnético se reduce més rapidamente para
0 = 0.1, ya que el proceso de adveccién se vuelve mas significativo cuando la difusiéon disminuye.
Para Q = 5.0, el campo magnético es difundido suavemente en la corteza externa, evitando la
aparicion de gradientes que permitan acelerar su enterramiento hacia el interior. Sin embargo,
para tasas de acrecién suficientemente elevadas, M ~ 5 x 10710 Mg, afio™!, el campo magnético en
la superficie decae indefectiblemente por debajo de 108 G en menos de 2 x 107 afios. Lo contrario
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Figura 2.3: Evolucién de la funcién de Stokes en la corteza del modelo LM. Cada panel corresponde
a una tasa de acrecién diferente. En ambos paneles, cada curva (de arriba abajo en la superficie
de la NS, Rns) corresponde a t = 1, 10!, 10%, 103, 10*, 10°, 10° , y 107 afios. En todos los casos,
fijamos Q =5 y el modelo no SF.
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Figura 2.4: [dem a la Figura 2.3 para el modelo HM.
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Figura 2.5: Evolucién del campo magnético en la superficie para el modelo LM, para diferentes
valores del parametro de impurezas y curvas de enfriamiento.

ocurre si el proceso de acrecién es apagado artificialmente (fijando M = 0). En este caso, una
vez que el campo magnético alcanza la interfaz entre la corteza y el nicleo (aproximadamente
at~ 10° — 10° afos), donde la conductividad es extremadamente alta, la funcién de Stokes se
congela en toda la corteza, y el campo magnético en la superficie permanece estable a ~2x10'0 G.

En resumen, nuestros resultados muestran que el decaimiento del campo es siempre rapido en
estrellas jovenes (¢ < 10° afios) de baja masa, al menos por el tiempo que permanecen calientes, en
acuerdo con resultados previos hallados por Urpin & Muslimov (1992) y Konar & Bhattacharya
(1997). Al haber incorporado microfisica y curvas de enfriamiento actualizadas, las escalas de
tiempo varian sélo levemente.

Para el modelo de mayor masa HM (Figura 2.6), la densidad en el nicleo es suficientemente
alta como para encender la emisién de neutrinos a través del proceso Urca directo (ver Yakovlev
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Figura 2.6: Idem a la Figura 2.5 para el modelo HM.

et al., 2001). En el caso en que no consideramos neutrones superfluidos en el niicleo (modelo no
SF), la estrella se enfria muy rdpidamente y, consecuentemente, el campo magnético decae muy
despacio durante la primera etapa (¢ < 10° afios). Por el contrario, en el caso en que consideramos
neutrones superfluidos (en el modelo strong SF), el comportamiento de la evolucién del campo
magnético resulta muy similar al caso LM. En el caso HM, el pardmetro de impurezas pasa a
resultar crucial, ya que sélo si el contenido de impurezas es suficientemente alto (Q = 5.0) el campo
magnético es capaz de decaer hasta B < 103 G en 7 < 107 afios, mientras que si el contenido de
impurezas es bajo (Q = 0.1), el campo superficial permanece un factor 10 por encima de ese valor.

Hasta aqui, los resultados mostrados fueron obtenidos suponiendo que el campo magnético
fue expulsado hasta la corteza externa durante la formacion de la NS, fijando el pardmetro r
de la funcién inicial de Stokes (ver Ecuacion 2.4) a la densidad ND, (p; = pnp). Con el objeto
de estudiar la dependencia de estos resultados con la distribucion de campo magnético inicial,
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Figura 2.7: Evolucién del campo magnético en la superficie para el modelo LM (panel izquierdo)
y el modelo HM (panel derecho) para dos valores diferentes del parametro de expulsién del campo
magnético inicial: p; = pcc ~ 1.3 x 10 gr cm™ (lfneas continuas) y p; = pnp = 4.2 x 10! gr cm™
(linea de trazos). Se comparan dos escenarios extremos: M_jp = 5, para una tasa de acrecién
grande, y M_19 = 0, en ausencia de acrecién (caso difusivo puro). En todos los casos fijamos
Q = 5.0 para el modelo no SF.

calculamos entonces la evolucién del campo magnético considerando valores diferentes para este
parametro libre.

En la Figura 2.7 presentamos los resultados obtenidos para los modelos LM y HM, usando
dos casos extremos para la distribucién inicial del campo magnético. Comparamos los resultados
mostrados en los paneles inferiores izquierdos de las figuras 2.5 y 2.6 obtenidos fijando p; = pnD
con los correspondientes a una distribucién més inicial més profunda, p; = pcc = 1.3x10'* gr cm™,
que alcanza la interfaz entre la corteza y el nicleo. En este tltimo caso, cuando M = 0, el campo
magnético permanece pricticamente constante por 107 afios debido a la baja resistividad de la
corteza interna. Por el contrario, para tasas de acrecién altas (M = 5x1071° Mg, afo™!) la tendencia

obtenida para cualquiera de las dos distribuciones iniciales resulta muy similar.

Bajo estas hipdtesis, encontramos que el campo magnético decae en escalas de tiempo que
son siempre dominadas fuertemente por la tasa de acrecién. En general, vemos que para M 2
10719 Mg afio™! el campo magnético puede decrecer hasta B < 108 G en ~107 afios. Ademas,
encontramos que a estas escalas de tiempo la intensidad del campo magnético superficial depende
tanto de la masa de la NS como del espesor de su corteza y del enfriamiento resultante. La
evolucién térmica vuelve asi importante al contenido de impurezas. En este sentido, en el caso del
modelo de mayor masa, HM, encontramos que el campo magnético puede reducirse hasta cuatro
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érdenes de magnitud en menos de 107 afios, considerando tinicamente un alto grado de impurezas.
Es importante notar que si bien atin no hay una relacién cuantitativa clara entre el parametro

de impurezas y el proceso de acrecion, caracterizado por la tasa de acreciéon y la masa total

acretada, se cree que estas cantidades deberian estar fuertemente relacionadas entre si.

2.5. Discusion de los resultados en el contexto de los SFXTs

En los ultimos anos, gracias a los relevamientos del plano Galéctico realizados por el satélite
INTEGRAL, el nimero de HMXBs conocidos se ha incrementado significativamente. En particu-
lar, han sido detectados varios sistemas compuestos por un objeto compacto (un agujero negro o
una NS) y una estrella supergigante de gran masa (de tipo espectral O o B). Estas estrellas poseen
vientos intensos con pérdidas de masa de 107 Mg ano™! y velocidades v, ~ 1000 — 2000 km s
(Vink et al., 2000), que producen emisién de rayos X intensa debido a la acrecién de este viendo
por el objeto compacto. Algunos HMXBs muestran actividad debida a erupciones transitorias en
rayos X, con grandes rangos dindmicos (3-5 6rdenes de magnitud) en escalas de tiempo breves
(desde algunas horas hasta dias) (Negueruela et al., 2006; Sguera et al., 2005). La distancia obte-
nida a partir de sus contrapartidas épticas/IR implican luminosidades en los rayos X tipicas de
Lx ~ 10% erg s7! en erupcién y Lx ~ 1032 erg s! en inactividad. Generalmente, estas fuentes se

0** erg s7!, producto de acrecién residual

encuentran en un estado intermedio de Lx ~ 10%3 — 1
sobre el objeto compacto (Sidoli et al., 2008).

En algunos de estos sistemas, los episodios de actividad son regulares con periodos coincidentes
con la drbita del sistema binario, pero en la mayoria de los casos, no ha podido hallarse un
periodo por lo cual prevalece un comportamiento azaroso. Para explicar esta fenomenologia, in’t
Zand (2005) propusieron que las erupciones transitorias en rayos X podrian ser producidas por la
acrecion de grumos originados en el viendo fuertemente estructurado de la compafiera supergigante
(ver, por ejemplo, Owocki & Cohen, 2006; Runacres & Owocki, 2005). Esta idea fue explorada
por Walter & Zurita Heras (2007) y luego por Negueruela et al. (2008), dando lugar a un modelo
detallado de la estructura grumosa del viento desarrollado por Ducci et al. (2009). Para explicar
las erupciones periédicas de IGR J11215-5952, Sidoli et al. (2007) propusieron que la actividad
regular podria generarse cuando el objeto compacto cruza una componente del viento mas lenta y
densa con forma de disco, dos veces por cada periodo orbital, en un escenario acretante. En otro
modelo propuesto por Grebenev & Sunyaev (2007) los autores sugieren que la emisién transitoria
de alta energia podria producirse por la interaccién del viento estelar con la magnetdsfera de la
NS, a través de un mecanismo de compuerta. Bozzo et al. (2008) mostraron que este fenémeno
serfa posible si el campo magnético de la NS fuera del orden de B ~ 10 — 10> G, como en los
magnetares. La deteccién de una linea de emision ciclotrén a 3.3 keV en el SFXT IGR J18483-
0311 permite inferir un campo magnético de B ~ 10! G, suponiendo un origen electrénico. Sin
embargo, la presencia de un magnetar no puede descartarse en este caso si la linea es producida
por protones, para los cuales B ~ 5 x 10 G (Sguera et al., 2010).

Tres SFXTs (y un candidato) coinciden posicionalmente con fuentes de rayos y transitorias
no identificadas, detectadas por los satélites EGRET y/o AGILE, como mencionamos arriba. Es-
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tos son IGR J20188+3647/AGL J2022+3622, AX J1841.0-0536/3EG J1837-0423, IGR J11215-
5952/3EG J1122-5946 (Sguera, 2009), e IGR J17354-3255/AGL J1734-3310 (Sguera et al., 2011).
Si bien no han sido reportadas fuentes Fermi coincidentes, esto no es contundente, debido al ca-
racter transitorio de estos fenémenos y a la operacién en modo de relevamiento de todo el cielo
que realiza este instrumento 2. Si la emisién de rayos y es real, la asociacién espacial abre la
posibilidad de un origen comun para la emision a diferentes longitudes de onda.

A continuacién discutimos brevemente las caracteristicas de cada fuente.

AX J1841.0-0536

AX J1841.0-0536 es un pulsar de rayos X transitorio (Ps = 4.7 s) detectado con el satélite
ASCA en 1994 y 1999 (Bamba et al., 2001), cuando emitié fulguraciones de rayos X de un factor
~10 en escalas de tiempo de ~1 hora. A través de una observacién del satélite Chandra, Halpern
& Gotthelf (2004) determinaron sus coordenadas con precisién, lo que permitié a Halpern et al.
(2004) hallar su contrapartida 6ptica/IR, que es una estrella supergigante de tipo espectral Bl
Ib (Nespoli et al., 2008). La fuente fue detectada también en actividad por INTEGRAL y Swift,
y finalmente confirmada como miembro de la clase de los SFXT luego de un estudio detallado de
Romano et al. (2011).

En el tercer catdlogo de FGRET, 3EG J1837-0423 es una fuente puntual transitoria, y a
pesar que su correlacién espacial con AX J1841.0-0536 es ambigua, la ausencia de otra fuente de
rayos X duros en la regién sugiere una relacién fisica entre ellas (Sguera et al., 2009).

IGR J11215-5952

Esta fuente fue descubierta por Lubiriski et al. (2005) a partir de observaciones de INTE-
GRAL. Esta asociada con una supergigante B0.7 a una distancia de 8 kpc (Negueruela et al.,
2007). Emisién pulsada con Py = 187 s (Swank et al., 2007) sugiere que el objeto compacto en
este SFXT es una NS. Ademads, esta fuente resulta ser el primer miembro con comportamiento
periédico, presentando actividad regular cada ~165 dias de acuerdo con Romano et al. (2009),
con luminosidades tipicas en los rayos X de Lx ~ 5 x 10% erg s7!, y largos estados de quietud de
Lx ~ 10% erg s71.

La fuente FGRET no identificada EGR J1122-5946 estd muy bien correlacionada espacial-
mente con SFXT IGR J11215-5952 (Sguera, 2009). Ademads, la ausencia de otras contrapartidas
en la banda de rayos y suaves abre la posibilidad de una asociacién fisica entre ellas. Lamentable-
mente, las observaciones de EGRET no permiten confirmar la naturaleza constante o transitoria

de dicha fuente.

2Fl paso de deteccién de fuentes del tltimo catdlogo de Fermi (Nolan et al., 2012) fue aplicado tinicamente al
conjunto de datos completo correspondiente a una integracién de 24 meses, y aun no se ha implementado en el
catélogo un método de busqueda sistemdtico para una fraccién pequena del intervalo de tiempo total de observacion.
La probabilidad de deteccién a priori de fuentes transitorias de brillo moderado con ciclos de actividad muy breves,
tales como las esperables para los SFXTs, es muy baja.
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IGR J20188+4-3647

En 2004, la fuente de rayos X transitoria IGR J201884-3647 fue descubierta a partir de rele-
vamientos del satélite INTEGRAL. Las propiedades de sus erupciones de rayos X, con escalas de
tiempo de ~1 hora, se asemejan a las de los SFXTs, por lo cual es considerada como un candidato
(Sguera et al., 2006).

Una fuente de rayos y no identificada, denominada AGL J2022+3622, fue observada con
AGILE (Chen et al., 2007) en la misma regién. Se trata de una fuente variable en la banda de
los MeV, que fuera vista en actividad por tan sélo un dia. IGR J20188+4-3647 es la tnica fuente
de rayos X duros en el circulo de error posicional de la fuente AGILE (Sguera, 2009).

IGR J17354-3255

IGR J17354-3255 es una fuente transitoria de rayos X duros descubierta con INTEGRAL
(Kuulkers et al., 2006, 2007). Con un periodo orbital de 8.4 dias (D’Ai et al., 2011), la fuente
presenta erupciones con luminosidades de rayos X Lx 2 10%¢ erg s™! con un rango dindmico 220,
tipico de un SFXT intermedio (Bozzo et al., 2012; Sguera et al., 2011). En un trabajo reciente,
Coleiro et al. (2013) encontraron la contrapartida en el IR cercano del sistema, una estrella
supergigante 09Iab, confirmando su pertenencia a la clase de SFXTs.

Esta fuente INTEGRAL es la tnica fuente de rayos X duros localizada dentro del circulo de
error de posicién de la fuente no identificada de rayos y AGL J1734-3310 (Sguera et al., 2011;
Sguera, 2013), que es una fuente MeV /GeV transitoria detectada en erupcién con el satélite AGI-
LE (Bulgarelli et al., 2009). Aqui la posible asociacién fisica se basa no sélo en la correlacién
espacial, sino también en su comportamiento temporal a diferentes bandas de energfa. Sin embar-
go, basados en las observaciones en la banda de rayos X blandos del satélite Swift/XRT, Ducci
et al. (2013) sugieren que IGR J17354-3255 es un HMXB précticamente persistente. Los autores
argumentaron en contra de la naturaleza SFXT de la fuente, proponiendo que su variabilidad
tiene origen en eclipses del sistema binario.

Es importante remarcar que la dnica evidencia observacional disponible para sostener una
posible asociacién fisica entre estas fuentes es una correlacién espacial, y a veces temporal. Es
evidente que son necesarias observaciones de larga exposicién tanto en la banda rayos X como en
los rayos y para establecer si esta conexién fisica es real.

En un trabajo reciente, Sguera et al. (2009) introdujeron un escenario para explicar la pro-
duccién de particulas relativistas capaces de generar una fuente transitoria de rayos y, bajo las
condiciones particulares impuestas por los SFXTs, basado en la formacion de jets temporarios
en una torre magnética. Tal aceleracién de particulas podria expulsar una fraccién considerable
del material acretante (Kato, 2007). En el modelo magneto-centrifugo de formacién de jets, la
eyeccién de materia es posible inicamente si el material de la regién interna del disco de acrecién
puede alcanzar distancias menores a ~40 radios gravitacionales (Kato et al., 2004). Para ello, el
radio de Alfvén, Ra, no puede ser mayor que el radio de la estrella, Rns, por lo cual el campo
magnético de la NS debe ser suficientemente débil como para permitir la penetracién del material.
Siguiendo este razonamiento, Massi & Kaufman Bernadé (2008)derivaron una condicién bésica
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para formacion de jets en NSs acretantes, formulando que la intensidad del campo magnético en
la superficie de la NS debe ser B < 108 G.

A pesar que la emision de jets relativistas pudo ser observada en algunos LMXBs (por ejemplo,
en Cir X-1, Fender et al., 1998), este fenémeno aun no ha sido detectado en HMXBs (ver la
discusién acerca de LS T +61 303 Romero et al. (2007), fuente para la cual han sido propuestos
modelos de emisién de jets, Bosch-Ramon et al. (2006)). Nuestros modelos numéricos sugieren
que el campo magnético de una NS puede decaer de una intensidad tipica en su superficie de
B = 10'2 G hasta B < 10® G en escalas de tiempo de ¢ ~ 107 afnos, permitiendo la formacién de
jets, siempre que una fraccién significativa del viento intenso emitido por la estrella de gran masa
del sistema sea acretada por la NS.

En la Figura 2.8 resumimos la escala de tiempo de decaimiento de campo magnético desde
un valor tipico de un pulsar joven, de B = 10'? G hasta B <10® G, necesario para satisfacer la
condicién de formacion de jets , como funcién del contenido de impurezas de la corteza, Q, y la
tasa de acrecién, M, para los modelos LM y HM (considerando ausencia de superfluidez de los
neutrones en el niicleo, modelo no SF). En el grafico, puede verse que si M < 6 x 10711 M, afio™!,
el campo magnético no puede decaer cuatro 6rdenes de magnitud en t < 2 x 107 afios. Por el
contrario, si M > 1.7 x 10719 My, afio™!, el campo magnético podria decaer més de cuatro érdenes
de magnitud en la superficie de la NS para Q > 0.65 en el modelo HM, mientras que en el
modelo LM, tal decaimiento podria ser posible para todos los valores del contenido de impurezas
explorados. En ambos modelos, para 0.6 < O < 1.2, un decaimiento de cuatro érdenes de magnitud
podria ser posible para un rango de valores de M mucho méas amplio.

En nuestro modelo, hemos supuesto una serie de hipdtesis cuyas limitaciones se discuten
a continuacion. Primero, el campo magnético posee una geometria fija: configuracién dipolar.
Hemos despreciado términos de mayor orden que no permitimos evolucionar. Sin embargo, la
reorganizacion local del campo ha mostrado solo tener efectos importantes en escalas de tiempo
cortas y en fuentes fuertemente magnetizadas como los magnetares con B ~ 10'* G (Pons et al.,
2009; Vigano et al., 2012, 2013). A pesar de que la inclusién de términos de mayor orden e la
descripcién del campo magnético puede resultar més realista, la evolucion de largo término deberia
ser dominada por la geometria global del campo, por su difusién 6hmica y por la conveccion o
adveccién sufrida dada la acrecién de materia.

En segundo lugar, supusimos un proceso de acrecién esférico y con tasa de acrecion constante,
ignorando la desviaciéon de material a través de los polos magnéticos de la estrella asi como la
dindmica del viento estelar a lo largo de ~107 anos. Para campos magnéticos de B ~ 103 —10'2 G
y tasas de acrecién de viento tipicas, la densidad de energia magnética cerca de la NS es mayor
a la densidad de energia del material acretado, por lo que la materia serd direccionada hacia la
superficie de la NS a través de canales angostos cerca de sus polos. Un escenario méds realista
deberia incluir un tratamiento bidimensional en el cual el material acretado es acumulado en los
polos magnéticos con una tasa de acrecién local dependiente de la evolucién de la estrella donan-
te. Si bien la modificacién de los resultados presentados aqui, bajo un tratamiento bidimensional
para la acrecién columnar es dificil de predecir, cualitativamente podemos afirmar que el ente-
rramiento del campo magnético que domina la evolucién del campo magnético en la superficie,
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Figura 2.8: Escala temporal, f, para el decaimiento del campo magnético superficial desde 10'2 G
hasta ~10% G, como funcién del contenido de impurezas, Q, y la tasa de acrecién, M_yo, en
unidades de 10719 My, afio™!, para los modelos LM y HM, en el caso no SF.

deberia llevarse adelante también en el caso mas complejo, por lo que el efecto neto encontrado
en el tratamiento unidimensional con simetria esférica podria jugar también un papel importante
en el escenario de acrecién columnar propuesto (ver, por ejemplo, Lovelace et al., 2005; Payne &
Melatos, 2004, 2007). Los resultados mostrados en este trabajo motivan la realizacién de estudios
futuros méas profundos en esta direccién, pero destacamos aqui que tales esfuerzos tedricos pue-
den no estar en correspondencia con otras incertezas presentes, tales como las tasas de acrecién
inferidas de las observaciones o la dindmica estelar propia de la estrella companera y su viento.

Otra aproximacion adoptadas radica en la hipétesis de corteza isotérmica y que la evolucién
térmica no considera la posible deposicion de calor provocada por el proceso de acrecién. Sin
embargo, en la evolucién de largo plazo, los resultados parecen ser mayormente afectados por la
composicién de la corteza, por lo que hemos considerado aqui una EoS modificada por acrecién,
consistente con la corteza asumida para el cdlculo de los perfiles de evolucion térmica de Aguilera
et al. (2008).

Finalmente, el contenido de impurezas ha sido fijado como un pardmetro constante en toda
la corteza externa, de manera independiente a la intensidad del proceso de acrecién (ya sea por
la masa total acretada y/o la tasa de acrecién y su duracién) ya que no se ha establecido atin
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una relacién cuantitativa entre estas cantidades. Estudios recientes de la emisién térmica de NS
en LMXBs en estado de quietud, indican la necesidad de imponer valores Q ~ 1 para ajustar los
datos de dos fuentes cuyas tasas de acrecién estan en el rango de 1-5x 10719 Mg afio™! (Turlione
et al., 2015).

2.6. Conclusiones

En este trabajo estudiamos condiciones necesarias para la formacion de jets en sistemas bi-
narios formados por una NS que sobrelleva un decaimiento de su campo magnético inducido por
la acrecién del viento generado por una estrella companera de gran masa. Usamos un modelo
numérico propio que incorpora el estado del arte en la microfisica y perfiles de evolucién térmica
obtenidos de forma consistente (Aguilera et al., 2008). Nuestro tratamiento tuvo en cuenta la
difusién de las corrientes eléctricas en la corteza de una NS y la adveccion del campo magnético
provocada por la acrecién de materia desde su superficie. Una fuerte limitacion de nuestro mo-
delo radica en que considera sélo acrecién esféricamente simétrica en vez de acrecién columnar.
Ademss, elegimos focalizarnos en los aspectos mas cualitativos que rigen la evolucion del cam-
po magnético en su superficie, tales como el enterramiento del campo magnético, que se espera
jueguen un papel importante en el drea sometida a la acrecién directa en el caso de un trata-
miento bidimensional, que podrian a su vez resultar fundamentales para la posibilidad de que jets
relativistas puedan ser emitidos en este contexto.

Los resultados indican que la escala de tiempo para el decaimiento del campo magnético
depende fuertemente de la tasa de acrecién, siendo menos sensible al parametro de impurezas,
0, e indirectamente, a través del perfil de enfriamiento, a la masa de la NS y del estado de
superfluidez de los neutrones del niicleo. En el caso que una fraccion significativa del viento
emitido por la estrella compafnera sea acretado por la NS, dando lugar, por ejemplo, a tasas de
acrecién M 2 10710 My, afio™!, el campo magnético podra decaer desde un valor tipico inicial de
B = 10'? G hasta B < 10® G en una escala temporal de ¢ ~ 107 anos. Por lo tanto, deberfa ser
posible que NS sean capaces de formar jets en HMXBs.

Nuestros resultados son importantes para modelos de SFXTs y binarias de rayos y tales como
LS T +61 303 o LS 5039, donde han sido observados fenémenos de emisién no térmica y han sido
deducidas tasas de acreciéon de ~107'% M, afio™! a partir de simulaciones numéricas (Owocki et al.,
2011; Romero et al., 2007). En particular, los fendmenos transitorios de emisién rapida de rayos X
podrian convertirse asi en una nueva clase de fuentes MeV de la Galaxia, como fue sugerido por
Sguera et al. (2009) para SFXT AX J1841.0-0536.

Resultan necesarias observaciones profundas de las cuatro fuentes candidatas presentadas aqui,
en la banda de los rayos vy, con los satélites Fermi y AGILE para poder confirmar la existencia
de la inyeccién de particulas relativistas temporales cuando, por ejemplo, son acretados grandes
grumos provenientes del viento estelar, posibilitando la eyeccion. Por otro lado, observaciones
dedicadas a mads altas energias usando MAGIC II y HESS II podrian resultar importantes ya
que permitirian establecer cotas al nivel de radiaciéon no térmica durante las fulguraciones de
rayos X y para determinar la energia maxima de corte de las particulas relativistas. Observaciones
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interferométricas en radio con gran resoluciéon angular seran necesarias para determinar si estas
eyecciones relativistas son reales. La deteccién de un jet transitorio en un HMXB que albergue una
NS, podria proveer evidencia indirecta de nuestras predicciones para el decaimiento del campo

magnético.



Capitulo 3

Un modelo simple para el frenado o

anti-glitch observado en el magnetar
1E 22594586

3.1. Resumen

En este capitulo presentamos un modelo simple propuesto como un mecanismo interno capaz
de explicar el frenado o anti-glitch recientemente observado en el magnetar AXP 1E 2259+586,
basado en la idea de que el decaimiento acumulado de la componente toroidal del campo magné-
tico interno de este magnetar podria volverse suficiente para volver inestable una configuracién
alargada inicialmente estable de su estructura. En ese caso, el re-acomodamiento posterior de
la corteza y el interior de la estrella resultarian asi en un frenado repentino en su velocidad de
rotacion.

Mostramos calculos de ordenes de magnitud que dan viabilidad a este escenario, utilizando
un modelo estelar analitico simple, pero que resulta una hipdtesis razonable para una primera
aproximacion. Estimamos ademdas que la energia liberada por el mecanismo propuesto estd en
acuerdo con las observaciones.

Basados en este modelo, predecimos que se requiere un campo magnético de al menos unos
10! G para poder producir el frenado repentino observado en el anti-glitch, que resulta un valor
tipico para los magnetares, mientras que, consecuentemente, este tipo de actividad no resulta es-
perable en pulsares normales, donde los campos magnéticos son al menos dos 6rdenes de magnitud
menos intensos.

3.2. Introduccion

Los magnetares son NSs alimentadas por sus campos magnéticos internos extremadamen-
te intensos (Duncan & Thompson, 1992). El estudio detallado de la evolucién temporal de la
emisién producida por los magnetares puede ser 1til para poner cotas tanto a los valores de la

71
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intensidad de su campo magnético dipolar externo como a su estructura interior (Chamel et al.,
2008; Kouveliotou et al., 1998). A pesar de que todas las NSs sufren un lento frenado a grandes
escalas temporales, debido al decaimiento de su campo magnético, muchas de ellas sufren leves
aceleraciones repentinas, conocidas como anomalias o glitches en la literatura (Espinoza et al.,
2011; Yu et al., 2013). En un trabajo reciente (Archibald et al., 2013) fue presentada evidencia
clara de la deteccién del primer frenado repentino de uno de estos objetos, que fue observado
en el magnetar AXP 1E 22594586, y llamado anti-glitch. Alli los autores proponen dos posibles
interpretaciones: (i) un anti-glitch seguido por un glitch normal (~100 dias después) y (ii) una
secuencia de dos anti-glitches (separados ~50 dias). Si bien otros eventos de frenado fueron ob-
servados en los magnetares SGR 1900+14 (Woods et al., 1999) y 4U 0142+61 (Gavriil et al.,
2011), y el pulsar de gran campo magnético PSR J1846-0258 (Livingstone et al., 2010), ninguno
de ellos es considerado estrictamente como un anti-glitch (repentino), debido a las grandes escalas
de tiempo involucradas (17 — 127 dias).

El pulsar anémalo de rayos X AXP 1E 22594586 tiene un periodo de ~7 s, edad caracteristica
de ~10° afios y un campo magnético dipolar inferido de By ~ 5.9 x 10'3 G', que impone un valor
minimo a la intensidad de su campo magnético interno. AXP 1E 2259+586 ha sido monitoreado
por Rossi X-ray Timing Fxplorer y Swift X-ray Telescope durante las tultimas dos décadas, pre-
sentando un frenado estable, con la excepcién de dos glitches observados en 2002 (Kaspi et al.,
2003) y 2007 (I¢gdem et al., 2012), un evento en 2009 (Igdem et al., 2012) y el anti-glitch aqui
analizado, en 2012.

Uno de los hechos observacionales que deben ser ajustados por cualquier modelo propuesto
para explicar este anti-glitch es un cambio neto en la frecuencia de rotacién de ~ =5 x 1077 Hz
en un lapso inferior a ~100 dias (Archibald et al., 2013). Este frenado puede interpretarse como
resultado de dos eventos repentinos de (JAv/v| 2 1077). Para ajustar los datos temporales obtenidos
con Swift, en (Archibald et al., 2013) los autores proponen dos posibilidades: (i) un frenado en el
que Av/v = =3.1(4) x 1077 seguido por una aceleracién de Av/v = 2.6(5) x 1077; (ii) un frenado en
Av/v = —6.3(7) x 1077 seguido por un segundo frenado de Av/v = —4.8(5) x 10~’. Es notable que el
modelo (ii) es estadisticamente favorable por un anédlisis bayesiano (Hu et al., 2014).

El segundo aspecto que debe ser abordado es el energético. El 21 de abril de 2012, el telescopio
Fermi/GBM detect6 una erupcién de rayos X duros con una duracién de 36 ms (Foley et al.,
2012) ocurrida durante el lapso asociado al anti-glitch. La energia asociada en la banda de 10—
1000 keV corresponde a una emisién isotrépica de E, ~ 10 erg. Ademas, las observaciones de
Swift mostraron un incremento del flujo en los 2-10 keV en un factor 2 (Archibald et al., 2013),
correspondientes a una emisién isotrépica de Ex ~ 10*! erg (Huang & Geng, 2014).

Una serie de explicaciones posibles para este fenémeno han sido propuestas, basadas tanto en
un origen externo (Huang & Geng, 2014; Lyutikov, 2013; Pons et al., 2009; Tong, 2014) como
interno (Duncan, 2013). A pesar de las busquedas profundas realizadas tanto en frecuencias de
radio como en los rayos X, no ha sido posible detectar radiacién residual circundante posterior
al evento (Archibald et al., 2013), lo cual se contrapone a un escenario basado en un origen

'http://www.physics.mcgill.ca/~pulsar/magnetar/main.html
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debido al viento de particulas del pulsar. En este sentido, resulta favorecida una explicacién
basada en un reacomodamiento de las capas interiores de la estrella. En este trabajo proponemos
un mecanismo simple para explicar el origen del frenado repentino observado. Sugerimos que
como consecuencia del decaimiento natural de largo término del campo magnético interno de la
estrella, una configuracién inicialmente alargada (en la direccién del eje de rotacién) se tornaria
suficientemente inestable para romper la estructura cristalizada de la corteza de la NS. Luego, el
reacomodamiento de la estructura estelar en una configuracién estable més esférica, daria como
resultado un frenado repentino como el anti-glitch observado. Un escenario similar fue sugerido
para explicar el evento ocurrido en el magnetar SGR 1900+14 (Ioka, 2001).

Estrellas compactas deformadas por un campo magnético intenso fueron estudiadas inicial-
mente por Katz (1989); Ostriker & Hartwick (1968); Wentzel (1961). Mas adelante, Cutler (2002)
y Haskell et al. (2008) desarrollaron un formalismo para modelar la deformacién debida al campo
magnético de manera mas realista. En sus trabajos, las deformaciones fueron calculadas para
estrellas rotantes de densidad uniforme, con combinaciones de campos magnéticos poloidales y
toroidales. Un estudio similar, incluyendo EoSs mas realistas fue desarrollado recientemente por
Frieben & Rezzolla (2012), quienes obtuvieron distorsiones cuadrupolares del mismo orden. Por
esta razén, optamos por utilizar una estrella de densidad uniforme que posibilita realizar céalculos
analiticos. En el caso de los magnetares, como AXP 1E 22594586, las deformaciones producidas
por efecto de la rotacién son completamente irrelevantes, debido a sus largos periodos (~10 s).
En estos casos, el resultado principal es que mientras que en el caso de que el campo magnético
sea dominado por la componente poloidal, asi como por rotacion rapida, las estrellas tienden a
volverse ensanchadas en el ecuador para permanecer mecanicamente estables, mientras que cuan-
do el campo magnético es dominado por la componente toroidal, las estrellas tienden a volverse
alargadas.

Para una mezcla de campo magnético toroidal y poloidal, la distorsién cuadrupolar asociada
al modo [ = 2 de volumen constante, para estrellas incompresibles de densidad uniforme, viene
dada por:

L.—I,  25R*
I,  24GyM?

€ =

2 2 2
((Bz>_ 1O<Bp>), (31)

donde (Btz) es el valor medio del cuadrado de la intensidad del campo magnético toroidal, (BIZ,)
es el valor medio de la componente poloidal, R es el radio de la estrella no deformada, Gy es la
constante gravitacional y M la masa de la NS.

A pesar que un campo magnético puramente toroidal es inestable (Braithwaite, 2009), una
componente poloidal adicional con energia E,/E; = BIZ,/Bt2 ~ 1 —-5% es capaz de estabilizar la
configuracién de campo magnético (Reisenegger, 2013), lo que nos permite ignorar la contribucién
poloidal a la Ecuacion 3.1 ya que (B%) < (B?).

Por otra parte, Horowitz & Kadau (2009) encontraron que la corteza de una NS es capaz de
soportar deformaciones elipticas hasta cierto valor critico e. <4 x 107, antes de quebrarse.
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3.3. El modelo

El escenario tedrico que queremos explorar es el siguiente: dada una cierta configuracién “ini-
cial” de campo magnético, predominantemente toroidal caracterizada por (Bi), la NS se cristaliza,
entonces en una configuracién de equilibrio alargada, con elipticidad €~ dada por la Ecuacién 3.1.
Luego, el campo magnético interno de la estrella decaerd por escalas de tiempo ~ 10° afios (ver,
por ejemplo, Pons et al., 2009; Vigano et al., 2013, y los resultados del Capitulo 2 de esta tesis,
para tasas de acrecién M = 0, que corresponden a estrellas aisladas) debido a los efectos Hall y
Ohm sufridos por las corrientes que circulan por su corteza. Como consecuencia, esta configura-
cion alargada con €~ se ird apartando més y mas del equilibrio hasta alcanzar un esfuerzo critico,
volviéndose suficientemente inestable como para quebrar la corteza estelar. En ese momento, la
estrella deberd adquirir una nueva forma, en una configuracion nuevamente estable que debera
resultar menos alargada, y por ende, més esférica, con elipticidad e*, asociada a la intensidad de
campo magnético actual, que llamamos “final”, (B"tf ). Asi, como la configuracién maés esférica, e*,
posee un mayor momento de inercia respecto al eje de rotacién, que fijamos como z en nuestro
caso, respecto a la configuracién €, y considerando la ausencia de un torque externo, el momen-
to angular debe conservarse, por lo que este repentino cambio en la estructura estelar da como
resultado un frenado en la velocidad de rotacién de la estrella, como el observado.

El cambio en el alargamiento de la estrella de densidad uniforme induce un desplazamiento
en la frecuencia de rotacién dado por:

_ — —\2
Av _vi-v :Iij—lzR—j -1, (3.2)
v ' I7, R;

donde R} y v* son los radios ecuatoriales y las frecuencias de rotaciéon antes y después del anti-

glitch. En este caso, R, estd relacionado con la elipticidad de la estrella como:

R, = R(1 —2¢)7 18, (3.3)
Por lo tanto, podemos escribir la Ecuacion 3.2 como funciéon de las distorsiones cuadrupolares
antes y después del anti-glitch, €' :
Av  (1-2eH13 2
Av_(=26) " 2 e, (3.4)
v o (1=2e)l/3 3
donde, en la 1ltima aproximacién, usamos el hecho que, en los casos como los que nos interesan
aqui, ambos |e¢| ~107° <« 1.
Reemplazando la Ecuacion 3.1 en la Ecuacién 3.4, y suponiendo que el campo magnético esta

alineado con el eje de rotacién de la estrella, obtenemos Av/v como funcién de (Bi’f )2:
Av 2 25R* N
— ~xZ_—— _((B)Y? - (B})?), 3.5
v 324GNM2(< D= B’) (3:5)

de donde sigue

(BIy ~ \J(Biy? - B} (3.6)
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donde B% = —(8.7 x 1014 G)2 (%)6(1'4MM®)2 (10%)_4 cambiaria en caso de un tratamiento mas

completo. Aqui (%)6 = (%) /1070 y (%) < 0 para anti-glitches.

Es importante notar que resultaria valioso desarrollar aqui un modelo mas detallado que con-
sidere a una NS compuesta por una corteza sélida rodeando un nicleo liquido, como el propuesto
por Franco et al. (2000) para estudiar terremotos estelares en pulsares alimentados por rotacion.
Sin embargo, resaltamos acé que en este trabajo presentamos calculos de orden de magnitud para
dar un piso de confianza al escenario que estamos proponiendo, manteniendo la analiticidad y
simpleza del modelo.

Para estimar la energia emitida por este mecanismo durante el anti-glitch, usamos el modelo
desarrollado por Baym & Pines (1971) para los glitches en pulsares. En este trabajo clasico, los
autores consideran tres contribuciones: energia gravitacional, proveniente del cambio global de
la forma de le estrella, rotacional, asociado al desplazamiento de la frecuencia de rotacién, Av/v,
y las tensiones internas liberadas por la corteza durante el evento. Esta energia es acumulada
en tensiones debido a que, a pesar de que el campo magnético decae desde (Bi)? a (B{ Y2 por ~
10° afios, la corteza cristalizada sostiene su forma original, caracterizada por €~ incrementando su
tensioén interna, y alejandose asi de la configuracién de equilibrio. Asi, una vez que la deformacién
critica es alcanzada, la corteza se quiebra y la estrella se re-acomoda en una nueva configuracién
con elipticidad €' liberando esta energia almacenada. Ademds, como estamos tratando con un
magnetar y no con un pulsar corriente, debemos considerar la liberacién de energia magnética
debido al desplazamiento de las lineas de campo fijas a la corteza. Sin embargo, como la longitud
de escala, ¢, asociada al cambio de forma en nuestro modelo es muy pequena £/R ~ €, supondremos
que no hay reconexién magnética, como ocurre en la teoria estandar de los repetidores de rayos y
(SGRs; Thompson & Duncan, 1995, 1996).

3.4. Resultados

Siguiendo entonces el modelo propuesto, para una NS de densidad constante, alargada por
la presencia de un campo magnético predominantemente toroidal (Cutler, 2002), calculamos el
decaimiento de campo magnético A{B;) necesario para producir el cambio de frecuencia Av/v
observado en el anti-glitch de AXP 1E 2259+586.

En la Figura 3.1 presentamos las soluciones fisicamente posibles, A(B;) < 0, a la Ecuacién 3.4,
como funcién de la intensidad media de campo magnético toroidal (B!), para tres configuraciones
de NSs diferentes, suponiendo un salto en la frecuencia Av/v = —6.3 x 1077 igual al primero de los
eventos del modelo (ii).

Para una NS tipica de R = 10 km y masa M = 1.4 Mg, con un campo toroidal medio de
(B;) = 2x 10" G, que corresponde a un valor maximo By 2 10'¢ G (Reisenegger, 2013) en su
interior, estimamos que un decaimiento en el campo magnético de alrededor de un ~10 % podria
explicar el frenado observado. Este resultado cualitativo resulta practicamente independiente de
otros valores aceptables para la masa, el radio y la intensidad del campo magnético de los magnetar
(ver Figura 3.1). Estudios detallados de la evolucién del campo magnético en NSs muestran que
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Figura 3.1: Soluciones fisicamente posibles de la Ecuacién 3.6 para Av/v = —6.3 x 1077 como

funcién de (B!), para tres configuraciones diferentes de NSs (ver la leyenda). En gris mostramos
la funcién identidad como referencia.

un decaimiento del orden del ~10% puede ser alcanzado ficilmente luego de ¢ < 10° afios en un
magnetar como AXP 1E 22594586 (Vigano et al., 2013).

Para cada una de las configuraciones de NSs elegidas, encontramos un valor minimo para el
campo magnético inicial, (B'), necesario para encontrar una solucién fisica a la Ecuacién 3.4 dado
el Av/v observado. Este valor critico resulta, en cualquier caso, varias veces superior a 104 G,
lo que impide la posibilidad de que fenémenos de esta naturaleza puedan ocurrir también en
los pulsares corrientes, permitiendo tnicamente su aparicion en NSs fuertemente magnetizadas,
como los magnetares. Este resultado explica naturalmente porqué a pesar de que los pulsares
han sido monitoreados intensamente durante varias décadas, ningin frenado repentino de estas
caracteristicas fue detectado ain.

En la Figura 3.2, presentamos el cambio de frecuencia Av/v de la Ecuacion 3.4 como funcién
del cambio en la intensidad media del campo magnético toroidal, |A{(B;)| /<B§>. Los rectangulos
grises representan los valores de Av/v del modelo (ii) con sus barras de error correspondientes.

De esta manera, mostramos como nuestro modelo simple puede explicar el cambio repentino de
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Figura 3.2: Valores de Av/v obtenidos de la Ecuacién 3.5 como funcién del cambio relativo en
la intensidad media del campo magnético toroidal |A(B;)|/ (Bﬁ). Como referencia, mostramos ade-
mas los valores de Av/v del par anti-glitch/anti-glitch observado en AXP 1E 2259+586 usando

rectangulos grises que incluyen las barras de error correspondientes.

frecuencia observado en AXP 1E 2259+4-586. Nos concentramos ahora en el anélisis de la energética

asociada.

Para una NS “tipica”, siguiendo lo propuesto por Baym & Pines (1971) para una corteza

estandar, estimamos una liberacién de energfa gravitacional del orden de ~ 10*? erg, mientras que
las contribuciones provenientes de la energia rotacional y de esfuerzos acumulados, resultan varios
ordenes de magnitud menores. Considerando un SGR tipico, la liberacién de energia magnética
resulta ~ 10*! erg. Por lo tanto, la energfa total emitida una vez producido el anti-glitch en ondas
gravitacionales, particulas y radiacién electromagnética, deberia resultar del orden de 10*? erg

que es compatible con las detecciones realizadas con Fermi/GBM y Swift.
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3.5. Discusion

Presentamos aqui un modelo simple para explicar el anti-glitch observado en el magnetar
AXP 1E 2259+4-586. Proponemos que un decaimiento natural de la componente toroidal de su
campo magnético, de aproximadamente un ~10 %, desde un valor inicial del orden de (Bﬁ) > 10 G,
deberia ser suficiente para desestabilizar una configuracién originalmente estable y alargada, pro-
duciendo la fractura de la estructura estelar reduciéndola a una nueva forma mas esférica estable
bajo la configuraciéon de campo magnético final. Como resultado, el cambio repentino de los mo-
mentos de inercia de la estrella produciria un frenado neto, como el observado en (Archibald et
al., 2013), dada la conservacién del momento angular. En este escenario, ademads, considerando
una NS tipica, estimamos una liberacién de energia de ~10** erg, en completo acuerdo con la
emision detectada por los observatorios Fermiy Swift en la época correspondiente al evento en
cuestion.

Nuestro modelo predice que un anti-glitch como el detectado por Archibald et al. (2013)
en AXP 1E 22594586, sélo puede ocurrir si la intensidad media del campo magnético toroidal
interno de la NS es varias veces superior a 10'* G, como en el caso de los magnetares. Este valor
critico impide el desarrollo de un anti-glitch de esta magnitud en la vasta poblacién de pulsares
corrientes propulsados por rotacion, intensamente monitoreados durante ~50 anos, lo que podria
ser la razon por la cual este evento es el primero en su tipo, ya que la poblacién de magnetares
conocidos es varios érdenes de magnitud inferior (10 a 20 miembros) y ha sido monitoreada sélo
durante los ltimos ~20 anos.

Como una extension de nuestro modelo simple, el segundo evento reportado por Archibald
et al. (2013) podria ser explicado en el contexto de un escenario mas complejo, donde el primer
frenado repentino podria ser seguido por una serie de réplicas, como ocurre normalmente en
los terremotos. Suponiendo <B;> =2 x 105 G, por medio de la Ecuacién 3.6, estimamos <Btf > ~

1.87x10'5 G (AB ~ 6.5 %) para el primer evento y <B{> ~ 1.78x10" G (AB ~ 11 %) si consideramos
ambos eventos como uno compuesto. Como no podemos ir més alld de la resolucién temporal de
dos observaciones consecutivas, no podemos asegurar como estos anti-glitches se comportan en
lapsos mas breves. De los datos presentados en (Archibald et al., 2013), no puede determinarse si
el segundo evento es un segundo frenado o un glitch normal. El estudio detallado de la dindamica
en detalle queda por fuera de nuestro modelo.

Resulta importante destacar finalmente que en este escenario, son esperables ondas gravita-
cionales potencialmente observables por el experimento LIGO avanzado, tanto durante el frenado
como por oscilaciones inducidas por los cambios de la estructura estelar.
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Estudios observacionales de estrellas
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Breve descripcion de la tercera parte

En esta parte de la tesis presentamos los resultados obtenidos a partir de estudios observa-
cionales llevados a cabo en la banda de los rayos X, utilizando observaciones disponibles en bases
de datos de los telescopios RXTE, XMM-Newton y Chandra tendientes a realizar aportes en dos
ramas de investigacién. El primer caso, involucra la bisqueda de un remanente compacto en los
restos de una explosion de supernova, mientras que el segundo trata sobre una NS en acrecién
dentro de un LMXB.

El Capitulo 4 estd dedicado a la busqueda de un remanente compacto, posiblemente un CCO,
en el SNR G290.1-0.8, lo cual incluye el andlisis de la emisién extendida de dicha fuente a partir
de observaciones de los satélites XMM-Newton y Chandra. Estos resultados fueron publicados en
un articulo de la revista Astronomy and Astrophysics (Garcia et al., 2012a), y en el Boletin de la
Asociacion Argentina de Astronomia (Garcia et al., 2012b).

En el Capitulo 5 mostramos los resultados del estudio del enfriamiento de la NS en el siste-
ma binario 4U 1820-30, posterior a las erupciones de rayos X de Tipo-I ocurridas durante los
periodos de acrecion o actividad de esta fuente. El trabajo incluye la busqueda y deteccién de
estas erupciones en todas las observaciones de archivo del satélite RXTE. Los resultados de este
estudio fueron publicados en un articulo de la revista Monthly Notices of the Royal Astronomical
Society (Garcia et al., 2013).
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Capitulo 4

Busqueda de un remanente compacto
en el interior del SNR G290.1-0.8

4.1. Resumen

El origen y la evolucién de los SNRs de morfologia mixta dista de ser conocido en profundidad.
Varios remanentes presentan morfologia de radio distorsionada o capas de emisién de rayos X con
estructuras tipo jet, siendo G290.1-0.8 (MSH 11-61A) uno de ellos. En este capitulo presentamos
un estudio detallado de su naturaleza, con el objeto de develar el origen de su morfologia particular
y realizar una buisqueda de candidatos a remanentes compactos en su interior. Este estudio se
llevé a cabo usando informacion en diversas longitudes de onda del espectro que incluyeron
observaciones del plasma caliente en los rayos X realizadas con los satélites XMM-Newton y
Chandra y de las condiciones impuestas por el medio interestelar frio en el que el remanente se
expande, utilizando datos de radio y emisién en la linea de H I de 21 cm. Se realizé un anélisis
espectral y un analisis morfolégico con mapas de energia media de los fotones para obtener
parametros fisicos y geométricos de la fuente, asi como mapas de contornos de radio y cubos de
datos de H I para analizar el entorno e introducir un escenario astrofisico acorde.

Las imagenes de rayos X obtenidas muestran que el SNR presenta dos extremos opuestos
brillantes sobre un eje de simetria en la direccién noroeste-sudeste. El anélisis espectral confirma
que las condiciones fisicas del plasma son fuertemente inhomogéneas a lo largo del remanente.
De hecho, mientras que los dos extremos brillantes tienen temperaturas altas y estan fuera del
equilibrio de ionizacion, la parte central del remanente se encuentra mas fria y en equilibrio.
También, los datos de radio muestran que el remanente se expande dentro de una estructura
tubular de baja densidad alineada en la misma direccién. Esta evidencia favorece la idea que
la morfologia observada es consecuencia directa de la estructura del medio interestelar donde
evolucion6 el SNR por lo que sugerimos que la explosion debida al colapso de una estrella de
gran masa con un fuerte viento dipolar podria explicar todas las caracteristicas de las emisiones
analizadas.

Por otro lado, estudiamos la regién central del remanente buscando un posible remanente
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estelar compacto asociado. Nuestro andlisis revelé tres fuentes posiblemente puntuales en su
interior. Dos de ellas son fuentes de rayos X duros, posiblemente nicleos activos de galaxias de
fondo. La tercera, que se encuentra muy cerca del centro geométrico proyectado del SNR, es una
fuente brillante de rayos X blandos, inmersa en una estructura de emisién difusa. Del estudio
en rayos X inferimos que la fuente central presenta emisiéon térmica blanda, sin pulsaciones ni
nebulosa asociada al viento de un pulsar. Tampoco encontramos contrapartidas en otras longitudes
de onda. Estos resultados sugieren que esta fuente compacta de rayos X es compatible con las
caracteristicas tipicas de un CCO de campo magnético débil, posiblemente asociado al remanente.

4.2. Introduccion

El origen de los SNRs que presentan una morfologia tipo céscara a frecuencias de radio o
rayos X distorsionada, con dos regiones brillantes simétricas opuestas, es aun poco conocido.
Algunos escenarios fisicos posibles que permitan explicar la morfologia observada incluyen: la
expansién de SNRs en miiltiples cavidades del medio interestelar (ISM') (Braun & Strom, 1986;
Dubner et al., 1994; Milne et al., 1989; Pineault et al., 1987), la expansiéon de SNRs a través del
viento de su estrella progenitora, con distribucién de densidad asimétrica (Blondin et al., 1996),
o la presencia de una fuente central que produce eyecciones colimadas de material que impactan
sobre la céscara del remanente en dos direcciones opuestas (Murata & Shibazaki, 1996).

En la Galaxia, hay varios SNRs con caracteristicas morfolégicas de este tipo (Gaensler et
al., 1998). SNR G290.1-0.8 es un miembro de esta clase de fuentes peculiares. El objeto fue
identificado por primera vez como un SNR sobre la base de su espectro de radio no térmico
(Kesteven, 1968). A través de observaciones de radio a 408 MHz (Kesteven & Caswell, 1987),
5y 8 GHz (Milne et al., 1989), fue clasificado como un SNR del tipo cdscara, con un tamano
angular de 15 x 10 minutos de arco y un indice espectral @ = —0.4 (S o v*). Usando datos del
continuo de radio y de CO Filipovic et al. (2005), estudiaron su morfologia y cinemética en detalle.
Estos autores encontraron que el SNR estd asociado con una nube molecular densa ubicada al
suroeste. Mds recientemente, Reynoso et al. (2006), usando observaciones de la linea del H 1 y
del continuo de radio a 20 cm, observados con el Australian Telescope Compact Array (ATCA),
mostraron que la distribucién del gas y la cinematica delante del SNR. son complejas y estimaron
que probablemente esté localizado en el brazo de Carina, a una distancia de 7+1 kpc.

En los rayos X, G290.1-0.8 fue estudiado por primera vez por Seward (1990) con el obser-
vatorio Finstein. Estas observaciones permitieron establecer la naturaleza de centro lleno de la
emision de rayos X, morfolégicamente diferente a su emisiéon en radio. Méas tarde, Slane et al.
(2002) analizaron observaciones del Advanced Satellite for Cosmology and Astrophysics (ASCA)
del objeto determinando que la emision de rayos X es de naturaleza térmica, clasificando ademas
al remanente como miembro de la clase de morfologia mixta (ver, por ejemplo, Rho & Petre,
1998), y estimando su edad en el rango de 10 a 20 mil afios.

Sin embargo, la pregunta acerca del origen y evolucion de G290.1-0.8 y su morfologia par-

!Del inglés, interstellar medium.
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Tabla 4.1: Detalles de las observaciones de Chandra 'y XMM-Newton del SNR G290.1-0.8.

Satélite Chandra XMM-Newton
Obs-1d 2754 3720 0111210201 0152570101
Fecha 16,/07 /2002 21/07,/2002 28/07/2002  21/07/2002
Inicio [UTC] 03:12:39 01:45:38 02:29:26 16:56:39
Cémara ACIS-235678 ACIS-235678 pn/MOS1,2 MOS1,2
Filtro —— —— MEDIUM MEDIUM
Modos (lectura/datos) TIMED/VFAINT TIMED/VFAINT PFWE PFWE
Exposicion [ks] 29.71 33.66 6.04-10.8-10.8  62.2-62.3
GTT [ks] 26.04 30.59 0.89-10.6-10.6  60.6-60.6

Todas las observaciones fueron tomadas de las bases de datos disponibles en la red. PEWE se
refiere al modo de observacién Prime Full Window Extended. Las observaciones fueron centradas
en a=11"02"575.20, 6=-60°54'34" (J2000.0).

ticular no tiene una respuesta definitiva. En este trabajo presentamos los resultados del andlisis
de observaciones de XMM-Newton y Chandra de la fuente, focalizados en el estudio de sus ca-
racteristicas fisicas y quimicas, con el objetivo de introducir un escenario astrofisico realista que
permita describir el origen de su morfologia asimétrica y realizar una busqueda de una fuente
compacta asociada en su interior, no detectada hasta el momento.

4.3. Observaciones y reduccion de datos

El campo de G290.1-0.8 fue observado por XMM-Newton dos veces. Las observaciones fueron
realizadas con la cAmara Furopean Photon Imaging Camera (EPIC) que consta de tres detectores:
dos cdmaras MOS (Turner et al., 2001) y una cdmara PN (Striider et al., 2001) que operan en
el rango de energfa de 0.2 a 15 keV. Ambas observaciones fueron centradas en a= 11"03"00°.0,
6=-60°54"00"; J2000.0), con el SNR situado en CCD central. En este trabajo analizamos también
dos observaciones de Chandra obtenidas con la cdmara Advanced CCD Image Spectrometer (ACIS-
I) que opera en el rango de energia de 0.1 a 10.0 keV con alta resolucién espacial (~0.5).

Este gran conjunto de datos brinda la posibilidad, por primera vez, de llevar a cabo un analisis
detallado del SNR (G290.1-0.8. Los datos de XMM-Newton se analizaron con la versién 11.0.0 del
Science Analysis System (SAS), usando las dltimas calibraciones disponibles. Las observaciones
de Chandra fueron reprocesadas con la versiones 4.1.2 de CIAO y 3.2.2 de CALDB. Para excluir
los periodos de altos niveles de fondo, que podrian haber afectado las observaciones, se extrajeron
curvas de luz para fotones con energias por encima de los 10 keV de todas las cAmaras y se
excluyeron intervalos con emisién 30~ por encima del promedio para producir archivos GTI?. En la

2del inglés, Good Time Interval.
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Tabla 4.1, mostramos informacién detallada de las observaciones y caracteristicas del instrumental
usado.

L
XMM-Newton

46:00.0
48:00.0 4
-60:50:00.0 : : -60:50:00.0
: 52:00.0 i - 52:00.0
54:00.0 3 : 7 54:00.0
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02:00.0

Figura 4.1: Imdgenes Chandra (panel izquierdo) y XMM-Newton (panel derecho) del SNR
G290.1-0.8 en tres bandas de energia de rayos X: blandos (0.5-1.2 keV) en rojo, medio (1.2—
1.8 keV) en verde, y duros (1.8-2.8 keV) en azul. El panel derecho muestra también los contornos
de radio a 843 MHz (Whiteoak & Green, 1996) superpuestos en blanco. Las 5 regiones seleccio-
nadas para la extraccion de fotones en el estudio espectral son también indicadas en amarillo. En
ambas imagenes el Norte estd hacia arriba y el Este hacia la izquierda.

4.4. Resultados

4.4.1. Imagenes de rayos X

La resolucién espacial y sensibilidad disponible en las observaciones de rayos X analizadas
nos permiten examinar en profundidad la morfologia en rayos X de G290.1-0.8. En la Figura 4.1
presentamos imégenes producidas a partir de los datos de Chandra (panel izquierdo) y XMM-
Newton (panel derecho) en tres bandas de energia de rayos X: blandos (0.5-1.2 keV) en rojo,
medios (1.2-1.8 keV) en verde, y duros (1.8-2.8 keV) en azul. En el panel derecho de la Figu-
ra 4.1 se incluyen también los contornos de radio a 843 MHz superpuestos en color blanco. Estos
contornos de radio corresponden a datos extraidos del catdlogo de SNRs (Whiteoak & Green,
1996) realizado con observaciones del Molonglo Observatory Synthesis Telescope (MOST). Para
generar las imédgenes de rayos X de XMM-Newton, utilizamos los datos de ambas cdmaras MOS,
corregidos por exposicién y degradacién (conocida como vinieteo), y aplicamos un filtro gaussiano
con un radio de 3 pixeles.

Las imagenes XMM-Newtony Chandra revelan detalles de la estructura en rayos X de G290.1-
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Tabla 4.2: Parametros espectrales de la emisién de rayos X difusa de las regiones seleccionadas.

Modelo & Pardmetros Region CT  Regién SW  Region NE  Region NW  Region SE
PHABS*VPSHOCK

Ny [10?? cm™2] 0.62£0.01  0.61x£0.03  0.50+0.02  0.43+0.02  0.61+0.04
kT [keV] 0.593+0.008  0.57+0.02  0.63+0.02  0.89+0.03  0.84+0.05
O [O¢) 0.61+0.06 0.9+0.2 0.4+0.1 0.13+0.07 0.3+0.1
Ne [Neg)] 0.26+0.03  0.33+0.08  0.17+0.06  0.13+0.08  0.07+0.05
Mg [Mgo) 0.95+0.03  0.81+0.07  0.68+0.05  0.60+0.06  0.61+0.06
Si [Si] 1.76+0.04 1.5+0.1 1.18+0.07  1.15+0.06  1.35+0.09
S [Se) 1.4+0.1 1.3+0.3 1.13+0.2 1.0+0.1 1.0+0.2
Fe [Feg) 0.080+0.005  0.12+0.01  0.09+0.01  0.02+0.01  0.02+0.01
7[1013 s cm ™) >5 >5 4.15+0.5  0.12+0.08  0.03+0.01
Norm [1073] 13.2+0.4 2.3+0.2 4.4+0.2 3.0+0.2 2.0+0.3
X2/ dodf. 1.58 /345 1.13 /337 1.00 /343 1.32 /342 1.12 /340
Flujo (0.3-1.0 keV) 84.5+0.5 18.0+0.4 25.5+0.4 17.2+0.3 24.1+0.5
Flujo (1.0-2.0 keV) 35.9+0.2 6.18+0.2 10.3+0.2 9.07+0.2 6.70+0.2
Flujo (2.0-3.0 keV) 5.28+0.04  0.80+0.02  1.71+0.03  2.59+0.05  1.42+0.03
Flujo total (0.3-3.0 keV) 126+1 25.0+0.6 37.5+0.6 28.8+0.5 32.2+0.7

La normalizacién se define como 10714 /47D? x f ngn.dV, donde D es la distancia en [cm], ny es
3], n, es densidad electrénica [cm™3], y V es el volumen [cm?]. Los
2

densidad de hidrégeno [em™
flujos estan dados en 10713 erg cm™ s7! y estan corregidos por absorcién y los valores del error
estan dados al 90 % para cada parametro. Las abundancias son relativas a los valores solares

dados por Anders & Grevesse (1989).

0.8 que no habian sido detectados en estudios de rayos X previos (Slane et al., 2002). La morfologia
global del SNR es alargada en el eje noroeste/sureste con dos regiones brillantes opuestas separa-
das de la componente difusa central. En la direccién noreste/suroeste se observan dos estructuras
con forma de “orejas”, diametralmente opuestas con respecto al centro geométrico del remanente.
La emisién de rayos X extendida llena todo el interior del borde de la cédscara observada en radio
y es prominente a energias de rayos X medias y duras. Las partes sur, norte y las componentes
con forma de “orejas” son mas brillantes a energias medias y duras en relacién a la emisién de
rayos X total. En ninguna de las observaciones se detecta emisiéon del SNR por encima de los
2.8 keV.

4.4.2. Analisis espectral en rayos X

Con el fin de estudiar detalladamente las condiciones fisicas y quimicas del plasma, realizamos
un analisis espectral de diversas regiones del SNR usando datos de XMM-Newton. En base a la
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Figura 4.2: Espectros extraidos con los detectores MOS1/2 de XMM-Newton de las 5 regiones
seleccionadas (Figura 4.1). Las lineas sélidas indican el modelo VPSHOCK del mejor ajuste (ver
Tabla 4.2). El panel inferior muestra los residuos y? del ajuste.
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Figura 4.3: Panel izquierdo: Temperatura y escala temporal de ionizacién (1) de las 5 regio-
nes seleccionadas. El régimen de equilibrio (ry > 103 s em™) se resalta en color anaranjado.
Panel derecho: distribucién de la temperatura y absorcién (Ny) obtenidos para las regiones
consideradas en el estudio.

morfologia observada a partir de las imagenes de rayos X, se extrajeron espectros a lo largo de
la direccién del eje noroeste/sureste de tres regiones indicadas como: Sudeste (SE), Central (CT)
y Noroeste (NW), y para otras dos zonas ubicadas perpendicularmente, nombradas: Sudoeste
(SW) y Noreste (NE), indicadas en el panel derecho de la Figura 4.1. Estas regiones fueron
elegidas con un tamano suficientemente grande como para tener una buena estadistica de fotones
y lo suficientemente pequena como para poder discernir las diferentes condiciones del plasma. Los
espectros fueron extraidos mediante la tarea EVSELECT de SAS con los pardmetros adecuados para
las cdmaras MOS 1/2. Las matrices de area efectiva (ARF) y respuesta (RMF) fueron obtenidas
a través de la tareas ARFGEN y RMFGEN de SAS, respectivamente. El fondo fue sustraido usando
los archivos blank sky de XMM-Newton (Carter & Read, 2007) para las mismas cinco regiones.

La Figura 4.2 muestra los espectros corregidos por absorcién de cada regién obtenidos a
partir de los datos de la cAmara MOS1/2 de XMM-Newton. En los graficos, los espectros fueron
agrupados a un minimo de 16 cuentas por bin. Las barras de error corresponden al nivel del 90 %
para la estadistica de y?. El analisis espectral se realizé6 mediante el paquete de software XSPEC
(Arnaud, 1996), trabajando en el rango de energia 0.3-3.0 keV, ya que el SNR no emite por
encima de este valor.

Los espectros de rayos X estan dominados por lineas de emisién sobre un continuo. Usando la
guia interactiva ATOMDB?, identificamos las lineas més importantes del espectro correspondien-
tes a transiciones atémicas de O VII (0.66 keV), Ne IX (0.91 keV), Mg XII (1.47 keV), Si XIII

3http://cxc.harvard.edu/atomdb/WebGUIDE/index . html
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(1.85 keV), S CXV (2.4 keV) y Fe XXI (0.99 keV). Sin embargo, debido a la resolucién espectral
moderada de las cdmaras MOS, la mayoria de las lineas se ven fuertemente afectadas por mez-
cla, sesgando asi la determinaciéon de la identificacién y abundancia de los elementos quimicos
individuales.

Los espectros de la emision difusa fueron ajustados usando distintos modelos: desde un modelo
simple de bremsstrahlung con lineas gaussianas, hasta modelos de plasmas térmicos complejos
como VMEKAL, VNEI o VPSHOCK, cada uno modificado por una componente de absorcién
interestelar (PHABS; Balucinska-Church & McCammon, 1992) y leyes de potencia para dar cuenta
de emisién no térmica asociada al SNR. Después de varias pruebas, se determiné que el mejor
ajuste se obtiene utilizando un modelo VPSHOCK, lo que confirma la naturaleza térmica del
plasma emisor, como destacaran Slane et al. (2002).

Los parametros del mejor ajuste de los espectros de emision difusa en las cinco regiones se
enumeran en la Tabla 4.2. En la Figura 4.3 se resaltan varios resultados importantes que se
deducen del andlisis espectral. Por un lado, las regiones nombradas como CT, NE y SW muestran
valores altos de la escala temporal de ionizacién (r ~ 5 % 1083 s cm_3) sugiriendo que el plasma
ha alcanzado el equilibrio de ionizacién, mientras que las zonas NW y SE muestran valores
relativamente bajos (7 < 10'2 s cm™), lo que indica que el plasma caliente aiin no ha alcanzado
el equilibrio en estas regiones (ver panel izquierdo de la Figura 4.3). Los valores de Ny obtenidos
para cada region son similares. Sin embargo, es interesante observar que el valor de Ny en la
regiéon NW es un 30 % menor que en la regién opuesta SE. Esto indica que el material a lo largo
de la linea de visual varia dependiendo del angulo, en concordancia con un medio denso en el cual
el SNR se expande. Por otra parte, las temperaturas obtenidas para las regiones CT, SW y NE
son significativamente inferiores a las temperaturas obtenidas para las zonas NW y SE (ver panel
derecho de la Figura 4.3).

En la Tabla 4.2, se pueden analizar también los valores de las abundancias quimicas obte-
nidas para las regiones CT, NE/SW y NW/SE. Las diferencias en las columnas de absorcién y
abundancia de metales que se muestran aqui con respecto al trabajo previo de Slane et al. (2002)
pueden explicarse en los siguientes términos. En primer lugar, porque en este trabajo utilizamos
datos de XMM-Newton que tienen suficiente estadistica como para producir espectros con alta
resolucién espacial. En segundo lugar, debido al modelo espectral utilizado. En su articulo, Slane
et al. (2002) anadi6 una ley de potencia a la componente térmica con el fin de ajustar los datos
de rayos X duros. Esta ley de potencia fenomenolégica se extiende hasta los rayos X blandos,
produciendo un exceso suave el cual deberia ser disminuido por la alta columna de absorcion para
ajustar los datos de la parte blanda. En nuestro estudio, sin embargo, los datos XMM-Newton
pudieron ajustarse bien usando solamente un modelo térmico, sin ley de potencia, dando sistema-
ticamente columnas de absorcién méas bajas. Ademads, ya que el peso de la componente térmica
se incrementa en nuestro ajuste, debido a la ausencia de la ley de potencia, los perfiles de linea
de emisién se ajustan con valores menores de las abundancias.

De los flujos de rayos X corregidos por absorcién obtenidos para cada una de las regiones en
los tres rangos de energia deducimos que el remanente es mas intenso (~70 % del total) a energias
bajas, mientras que el resto de la emisién se reparte entre los rayos X medios y duros. En las
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regiones del NW y SE el cociente de los rayos X duros sobre los medios resulta ~0.25, mientras
que en las zonas de NE y SW esta relacion se convierte en ~0.15. Por lo tanto, la emisién de
los dos extremos brillantes opuestos resulta més dura que en el resto del SNR, en acuerdo con el
andlisis de las imégenes.

La medida de emisién (EM) de las cinco regiones seleccionadas permite estimar la densidad
y masa correspondiente al plasma emisor de rayos X. Basado en la imagen de rayos X, podemos
groseramente asumir que la emisién de rayos X llena las regiones mencionadas que consideramos
como voltimenes de emisién localizados a una distancia de 7 kpc que resultan: Ver ~ 5.5%10%7 cm?,
Vaw ~ 2.4x10%7 cm?, Vsg ~ 1.8x10°7 cm?, Vsw ~ 0.9x10°7 cm3 y Vg ~ 2.5%10%7 ¢cm?. Basado en
la EM determinada por las normalizaciones obtenidas del ajuste espectral, la densidad electrénica
del plasma es aproximadamente ne=+EM/V, dando como resultado ne(CT) ~ ne(SW) ~ 1.1 cm™,
ne(NW) ~ 1o(SE) ~ 1.0 cm™ y n.(NE) ~ 0.7 cm™, si se supone que la densidad de nucleones es
igual a la densidad de electrones. Por consiguiente, la masa del plasma se puede estimar como
M = nemyV, donde my es la masa del atomo de hidrégeno, de lo cual resulta: Mcr ~ 5.3Mg,
Mnw ~ 2.0Mg, Msg ~ 1.4Mg, Msw ~ 0.8Mg v Mng ~ 1.5Mg. Estas masas del plasma ionizado, no
deben confundirse con la masa atémica o molecular del gas.

Aunque las condiciones fisicas en las regiones NW y SE de G290.1-0.8 son diferentes, es
posible obtener una estimacion de la edad del gas emisor de rayos X en estas regiones. Esta edad
es determinada por la escala temporal de ionizacién 7, usando t=1/n.. A partir de esta relacién,
el tiempo de enfriamiento del plasma resulta en el rango de entre 10 y 30 mil anos. Este resultado
concuerda muy bien con la edad del SNR deducida por Slane et al. (2002).

4.4.3. Mapa de energia media de fotones

A partir del andlisis espectral probamos que las regiones seleccionadas del SNR presentan
condiciones de plasma considerablemente diferentes. Lamentablemente, otras dreas del SNR, pre-
sentan una estadistica de fotones limitada que no permite arribar a conclusiones sobre la energética
de toda la regién de radiacién a partir del analisis espectral.

Con el fin de ampliar el estudio de la anisotropia fisica de la emision, y obtener un conocimiento
cabal de la estructura térmica de todo el SNR, produjimos un mapa de la energia media de fotones
(MPE) de todo el SNR. El mapa MPE es una imagen donde el valor de cada pixel corresponde
a la energia media de los fotones detectados por los CCDs MOS dentro del rango de energia
0.3-3.0 keV. Este mapa provee informacién sobre la distribucién espacial de las propiedades
térmicas del plasma. Para obtener este mapa se fusionaron los archivos de eventos de MOS1 y
MOS2, creando una imagen de 9” de resolucion que comprende un minimo de 4 cuentas por pixel.
Para cada pixel, se calculd la energia media de los fotones y luego se suavizé el mapa con una
gaussiana de 3 pixeles (ver Miceli et al., 2005).

El MPE abarco un rango de 1.1 a 1.9 keV para pixeles con menos de 10 fotones, pero converge
a un valor medio total de 1.43 keV para toda la emisién del SNR. Acorde al mapa suavizado de
(G290.1-0.8, que se muestra en la Figura 4.4, se puede confirmar la presencia fotones con energia
media alta (~1.65 keV) en las dos regiones brillantes y opuestas del remanente, mientras que la
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Figura 4.4: Mapa de energia media de fotones MOS entre 0.3—-3.0 keV. Los pixeles con menos
de 4 cuentas han sido descartados. La barra de colores tiene escala lineal y el cédigo de colores
representa el rango de energia de 1.2 keV a 1.7 keV.

parte central presenta energias medias més bajas (~1.3 keV). Este resultado concuerda muy bien
con el andlisis espectral obtenido en las secciones previas donde se mostré que las zonas NW y
SE presentan las més altas temperaturas del plasma y flujos de rayos X mas duros que en las
regiones NE, SW y CT.

4.4.4. Andlisis del medio interestelar frio a frecuencias de radio

La observaciones de la linea del H I estudiadas por Reynoso et al. (2006) revelaron que
la distribucién del gas entorno al SNR (G290.1-0.8 tiene una estructura compleja. El SNR se
encuentra en una zona de alta densidad del ISM, posiblemente dentro de una gran nube atémica
y molecular. Con el propésito de saber si el ISM que circunda al remanente podria estar afectando
su evolucién, utilizamos datos de la linea del H I pertenecientes al Southern Galactic Plane Survey
(SGPS; McClure-Griffiths et al., 2005), para analizar en detalle la distribucién de la densidad de
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Figura 4.5: Mapa del H I de datos combinados de ATCA y SGPS en la direccién del SNR G290.1-
0.8 para el rango de velocidades de +5.8 a +11.5 km s~!, con los contornos de radio a 843 MHz
de MOST superpuestos. La escala del mapa del H I estd en unidades de Kelvin.

gas frio en el medio. La Figura 4.5 muestra un mapa del H I producido para el rango de velocidades
de +5.8 a +11.5 km s~! con los contornos de radio a 843 MHz de MOST, superpuestos. Este rango
de velocidades corresponde a la distancia de 7 kpc donde se encuentra el SNR. En este mapa,
tres caracteristicas importantes pueden observarse: primero, que el contorno de radio exterior
coincide muy bien con el borde de la emisién de H I que circunda la cavidad central; segundo,
que dos estructuras tubulares alargadas en el borde noroeste se extienden mas alla de los limites
del borde exterior en radio; tercero, que en la parte suroeste una region de alta densidad parece
estar interaccionando con el borde del SNR como sugirieron previamente Filipovic et al. (2005).
Si se trata de una estructura preexistente del ISM, esta podria ser responsable de la morfologia
radio/rayos X observada.

La emision tenue de la regién central puede explicarse como el resultado del defecto real del
H I debido al pasaje del frente de choque de una explosiéon de supernova o como la absorcion de
H I producida por la emisiéon de continuo de radio asociada al SNR. Debido a la ausencia de un
modelo detallado de la opacidad del ISM en la regién, no hay célculos fiables como para encontrar
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la distribucion de densidad H I en el interior del SNR.. Sin embargo, el ISM altamente estructurado
donde el SNR esta inmerso, en correlaciéon con la morfologia de rayos X observada, favorece el
escenario de un medio inhomogéneo pre-existente que da lugar a la morfologia observada.

4.4.5. Bisqueda de fuentes puntuales en el interior del SNR G290.1-0.8

En el panel izquierdo de la Figura 4.6, mostramos una imagen similar a la Figura 4.1, en
los tres rangos de energia: blandos (0.5—1.2 keV), medios (1.2—1.8 keV) y duros (1.8-2.8 keV),
mientras que en el panel derecho presentamos una ampliacién de la region central del SNR. Como
puede verse, existen tres fuentes puntuales: 2XMMi J110311.1-605450, 2XMMi J110304.8-605336
y 2XMMi J110255.8-605449 (elipse). Las primeras dos son fuentes intrinsecamente duras, posi-
blemente asociadas a niicleos activos de galaxias, mientras que la tercera, localizada cerca del pico
de intensidad en @=11"02"56%.89, 6=-60°54"39".64, es mas blanda y no presenta contrapartidas
en el 6ptico ni en el IR. Usando la tarea WAVDETECT de CIAO detectamos la fuente en datos
ACIS a un nivel de 50, usando nticleos de 2, 4, 6 y 8 pixeles y un limite inferior de 1076.
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Figura 4.6: Panel izquierdo: Imagen Chandra de SNR G290.1-0.8. Panel derecho: Ampliacién de
la regién central del SNR con las tres fuentes de rayos X compactas indicadas.

Respecto de esta fuente de rayos X puntual localizada en el centro geométrico aparente del
SNR, encontramos que no presenta variabilidad significativa, desfavoreciendo un origen asociado
a un sistema binario, su espectro térmico es blando, eliminando la posibilidad de un nicleo activo
de galaxia, asi como ausencia de contrapartida éptica/IR y ausencia de una nebulosa de viento
circundante. Estas propiedades son similares a las encontradas en los CCOs o anti-magnetares
(ver la Tabla 4.3, basada en Halpern & Gotthelf, 2010). Con toda esta informacién en mente,
se sugiere que esta fuente de rayos X compacta podria ser un CCO, débilmente magnetizado,
situado cerca del centro de G290.1-0.8, y posiblemente asociado fisicamente al SNR.
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Tabla 4.3: Propiedades de CCOs conocidos y candidatos en SNRs.

CCOs SNR Edad d kT R LX,bol Ref.
Confirmados [kyr] [kpc] [keV]  [km] [ergs7!]

RX J0822.0-4300 Puppis A 3.7 22 021(5) 81 65x10% [1]
CXOU J085201.4-461753  (G266.1-1.2 1 1 0404(5) 03 25x10* [1]
1E 1207.4-3949 PKS1209-51 7 2.2 0.163(3) 4.6 25x10% [1]
CXOU J160103.1-513353  G330.2+1.0 >3 5 048(3) 04 1.5x10% 1]
1TWGA J1713.4-3949 G347.3-0.5 1.6 1.3 040(1) 25 ~1x10% [i]
CXOU J185238.6+004020 Kes 79 7 7 0460(7) 0.7 53x10¥ 1]
CXOU J232327.9+584842 Cas A 0.33 34 040(1) 09 47x10* [1]
Candidatos

XMMU J172054.5-372652  G350.1-0.3 0.9 45 0.50(1) 1.6 34x10¥ [1]
XMMU J173203.3-344518  G353.6-0.7 ~27 3.2 0.5 20 1.0x10%* [1]
CXOU J181852.0-150213  G15.9+0.2 1-3 85  0.4(1) o ~1x10% 1]
CXOU J170357.8-414302  G344.7-0.1 6.5 14  ~036 .. 1.6x10%¥ 2]
2XMMi J115836.1-623516  G298.8-0.3 10 9.6 . 10x10°%  [3]
Esta fuente G290.1-0.8 1020 7 023041 0.7 <3x10%

Ref.: [1] Halpern & Gotthelf (2010); [2] Combi et al. (2010); [3] Sanchez-Ayaso et al. (2012).

4.5. Discusion

La morfologia peculiar observada en G290.1-0.8 podria ser el resultado de dos posibles esce-
narios fisicos (o una combinacién de ambos): i) una explosién esférica en un medio circumestelar e
interestelar altamente inhomogéneo, o ii) la presencia de un objeto compacto central no detectado
que genera estructuras tipo-jet en dos direcciones opuestas. El andlisis espectral del SNR, mapa
de MPE, y la informacién obtenida a partir de datos de radio, pueden dar pistas acerca de la
naturaleza de la morfologia radio/rayos X del SNR.

Nuestro andlisis muestra que el remanente tiene una morfologia con un pico de intensidad en
el centro, mas pronunciada en la banda blanda de rayos X, confirmando que pertenece a la clase
de SNR con morfologia mixta radio/rayos X. Ademds, del anélisis espectral se desprende que
existen abundancias moderadas de Si en todo el SNR y del S principalmente en la parte central,
una situacién que se observa también en otros SNRs del mismo tipo (ver, por ejemplo, Bocchino
et al., 2009).

Teniendo en cuenta las temperaturas caracteristicas, escalas de tiempo de ionizacién y flujos
de rayos X obtenidos a partir del andlisis espectral, podemos delinear un escenario astrofisico
que permita explicar las caracteristicas de todas las emisiones detectadas. La abrupta caida en el
brillo superficial de rayos X en la direccién Noreste/Sudoeste, junto con las bajas temperaturas
y grandes escalas temporales de ionizacién inferidas del andlisis espectral, indican que en estos
extremos el frente de choque del SNR ha alcanzado una regién donde existen nubes moleculares
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y atémicas de alta densidad como reportaran Filipovic et al. (2005). Como resultado, el frente de
choque original se divide en el choque inverso (shock reverse) y choque frontal (forward shock),
los cuales se propagan en direcciones opuestas en ambos medios. Mientras el choque frontal es
invisible en los rayos X, el choque inverso es brillante y claramente menos energético que el choque
original. El material en el choque inverso se enfria, dando lugar al equilibrio de ionizacién. Debido
a la presencia de este choque inverso, el material eyectado brilla en la parte central del SNR,
como lo demuestra Zhou et al. (2011). Por el contrario, en la direccién Noroeste/Sureste, debido
a la presencia de una cavidad de baja densidad preexistente en el ISM con forma tubular, el
frente de choque inicial se propaga mas facilmente sobre distancias mas grandes, conservando su
energia original. Por lo tanto, en las regiones NW y SE el plasma atin presenta altas temperaturas
y permanece lejos del equilibrio de ionizacién. En este sentido, la morfologia radio/rayos X del
plasma emisor y sus propiedades espectrales pueden explicarse en términos de la distribucién de
la densidad del ISM preexistente en los alrededores del SNR.

Después de ajustar los espectros mediante diversos modelos, concluimos que no hay una con-
tribucién significativa de una componente no térmica a la emisiéon del SNR. El plasma térmico se
encuentra a diferentes temperaturas y estados de ionizacién a lo largo del remanente, con abun-
dancias quimicas del plasma que corresponden a material eyectado en la explosion de la supernova
que dio origen al SNR. Ademas, con el propésito de buscar alguna contribucion del ISM a la emi-
sién de rayos X en la regién central brillante (CT), se estudié como el ajuste espectral se modifica
al incluir una segunda componente térmica con abundancia solar en el modelo, el cual no mejord
el ajuste. Los datos fueron bien ajustados con un modelo térmico de una sola temperatura, lo que
sugiere que ninguna de las contribuciones del ISM es importante en todo el SNR.

Con el fin de hacer una comparaciéon cuantitativa de nuestros resultados con los obtenidos por
Slane et al. (2002) usando datos de ASCA, en el panel izquierdo de la Figura 4.7, se presentan los
perfiles radiales de temperatura del SNR, derivados de nuestro andlisis espectral (ver Tabla 4.2).
Ademss, en el panel derecho, también mostramos los perfiles de brillo superficial normalizados,
que resultan del conteo del nimero de fotones detectados por las cAmaras MOS1/2. En ambos
casos, el origen de los perfiles radiales se fijé en el centro geométrico del SNR. Después de la
normalizacién, tanto para ASCA como XMM-Newton los perfiles de brillo superficial muestran
la misma tendencia, aunque nuestros datos estan siempre por debajo del perfil de ASCA. Por
el contrario, nuestro perfil de temperatura es mayor que el perfil derivado de los datos ASCA a
lo largo de todo el SNR. En particular, las diferencias mas grandes ocurren en las regiones mas
exteriores, donde el material expulsado, fuera del equilibrio de ionizacién, presenta temperaturas
notablemente mas altas que el resto del remanente. Sugerimos que este resultado es consecuencia
de las condiciones de contorno impuestas por el ambiente en el que el remanente ha evolucionado,
el cual se compone de una cavidad alargada pre-existente en direccién Noroeste-Sudeste, y dos
regiones densas hacia los lados opuestos. Estas condiciones que introducimos como trazadores
fundamentales de la morfologia observada, no se han tenido en cuenta en el modelo propuesto
por Slane et al. (2002), razén por la cual surgen las discrepancias con los escenarios teéricos que
ellos analizan.

A pesar de que en el andlisis realizado por Slane et al. (2002), el modelo asociado a pequenas
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Figura 4.7: Panel izquierdo: Comparacion de la distribucion de temperaturas derivada de nues-
tro andlisis espectral con el perfil radial de Slane et al. (2002). Panel derecho: [dem para los
perfiles de brillo superficial.

nubes de emisién (White & Long, 1991) es la mejor opcién para explicar las observaciones,
encontraron un tiempo de evaporacion de las nubes mayor que la edad deducida para el remanente,
y un perfil de rayos X més empinado de lo esperado. Ademas, el modelo de nubes representa
una situaciéon en la que el remanente se expande en un medio uniforme. Nuestro andalisis muestra
claramente que este no es el caso y ademads, este modelo no puede explicar la presencia de material
eyectado en la regién central, que fuera claramente detectado en nuestro andlisis espectral. Por lo
tanto, una explicacién para la morfologia de la region brillante central en términos del resultado
de un choque reflejado por la nubes densas en el medio circundante, que comprime el material
eyectado en el centro (ver, por ejemplo, Zhou et al., 2011), parece mucho més plausible que el de
evaporacién propuesto por Slane et al. (2002).

Con el fin de desentranar este punto, una comparaciéon cuantitativa de los resultados aqui
obtenidos con el modelo propuesto por Zhou et al. (2011) serd de gran ayuda. Sin embargo, sus
simulaciones fueron ajustadas para reproducir la morfologia del SNR, W49B, y el desarrollo de
un modelo numérico completo para G290.1-0.8 se aleja del propdsito de nuestro estudio.

El hecho de que a lo largo de todo el SNR la abundancia del Fe es baja (<0.1) favorece
fuertemente una explosién de supernova originada como resultado del colapso gravitacional de
una estrella de gran masa. Esto también se confirma mediante una comparacion entre los cocientes
de abundancias del Mg/Si, S/Siy Fe/Si (0.5, 0.8 y 0.05 respectivamente, en la regién central) que
son ampliamente consistentes con modelos con masas de 25-30 My (Woosley & Weaver, 1995)
y fuertemente incompatibles con cualquier escenario degenerado (ver, por ejemplo, la Tabla 3 de
Troja et al., 2008, y sus referencias). En este caso, un fuerte viento bipolar de la estrella progenitora
podria ser el responsable de la estructura alargada del medio, debido a que las estrellas de gran
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masa pueden depositar ~10°! erg de energfa cinética a su entorno a través de un viento asimétrico
(Lamers & Cassinelli, 1999).

4.6. Conclusiones

En este trabajo se han analizado datos radio, de rayos X y del H I del SNR (290.1-0.8 con el
objeto de investigar el origen de la morfologia peculiar observada en frecuencias de radio/rayos X,
como también la interaccién de la fuente con el medio interestelar circundante y realizar una
bisqueda de un remanente compacto en su interior. La informacién reunida apoya un escenario
astrofisico en el que las morfologias de radio y de rayos X son el resultado de una explosion esférica
en un medio de alta densidad que presenta una cavidad de baja densidad preexistente con una
estructura tubular en la direccién en Noroeste/Sudeste.

El anélisis espectral de rayos X y el mapa de energia media de fotones obtenido confirman
que las condiciones fisicas del plasma son fuertemente inhomogéneas a lo largo del remanente. Si
bien la emisién de rayos X en las regiones CT, NE y SW han alcanzado el equilibrio de ionizacién,
en las zonas de NW y SE el plasma emisor permanece fuera del equilibrio. Por otra parte, las
temperaturas en las partes CT, SW y NE son significativamente inferiores a las obtenidas para
las regiones NW y SE. Las abundancias quimicas también son diferentes, y en todos los casos
corresponden a material eyectado y no al medio preexistente donde el SNR se expande.

Basado en los resultados del anélisis de rayos X, se sugiere que el origen de la morfologia
observada involucra una supernova producto del colapso de una estrella de gran masa, si la
accion de un medio circundante pre-existente es tomado en cuenta. En este caso, un fuerte viento
bipolar de la estrella progenitora podria ser el responsable de la cavidad alargada en forma de
tubo observada a frecuencias de radio.

Aunque la evidencia aqui obtenida da apoyo a que el SNR es el resultado de una explosion
esférica en un medio de alta densidad anisotrdpico, la posibilidad de que un objeto compacto, como
una NS, se encuentre dentro del SNR, no puede descartarse. Observaciones profundas realizadas
con Chandra podrian ayudar a revelar mas detalles de la emisién de rayos X y discernir la presencia
de una fuente de rayos X puntual compacta dentro del remanente.



Capitulo 5

El enfriamiento de la estrella de

neutrones en el sistema binario
4U 1820-30

5.1. Resumen

En este capitulo presentamos el anélisis del conjunto completo de erupciones de rayos X de
tipo-I de la NS en el sistema binario de baja masa 4U 1820-30 detectadas con el satélite RXTE.
Mostramos aqui que todas estas erupciones son debidas a la rapida expansién y compresién del
radio de su fotésfera, teniendo todas ellas duraciones, flujos maximos y fluencias comparables.

Del anélisis de la evolucion temporal de sus espectros, en escalas de decenas de segundos,
encontramos que la relacién entre el flujo bolométrico y la temperatura es muy diferente de la
relacién candnica F o« T, esperable en el caso en que el 4rea aparente de emisién en la superficie
de la NS permanece constante. Por el contrario, la relacion flujo-temperatura observada puede
ajustarse mas adecuadamente mediante una ley de potencias quebrada con un primer indice
v =2.0%0.3 y un segundo indice v, = 5.76 = 0.06.

El desvio respecto a la relaciéon con indice v = 4 durante la fase de enfriamiento de dichas
erupciones de rayos X en 4U 1820-30 podria deberse a cambios en el drea de emision de la estrella
mientras que su atmosfera se enfria, a variaciones en el factor de correcciéon de color producto
de cierta evolucion quimica, o a la presencia de una fuente de calor remanente, como una quema
nuclear residual de hidrégeno acretado, que podria jugar un rol importante mientras la emisién
de la erupcion cesa.

En todos los casos, los resultados de este trabajo tienen fuertes consecuencias sobre la deter-
minacién del radio de las NSs en estrellas binarias de baja masa.
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5.2. Introduccion

La acrecion de NSs en LMXBs produce episodios de quema termonuclear inestable de H y
He en su superficies (ver, por ejemplo, Galloway et al., 2008; Lewin et al., 1993; Strohmayer
& Bildsten, 2006). Estos episodios se denominan erupciones de rayos X de tipo-I. Aunque la
gran mayoria de la energia liberada en los LMXBs se origina en el proceso de acrecién, por el
cual resultan capaces de irradiar ~300 MeV por barién acretado, el proceso de fusién inestable
(<5 MeV por nucleén) llevado a cabo durante una erupcién de rayos X de tipo-I puede aumentar
la luminosidad de estos objetos en un factor ~10 en tan solo unos 0.5-5 s. Después de este ascenso
rapido, el flujo de rayos X disminuye de nuevo de manera exponencial dentro de los 10-100 s. La
energfa total tipica que es emitida durante una erupcién de rayos X es ~10%° erg. Algunas de estas
explosiones son lo suficientemente fuertes como para alcanzar la luminosidad de Eddington. En
esos casos, la presién de radiacion es lo suficientemente alta como para provocar la expansién de
las capas exteriores de la atmésfera de la estrella, dando lugar a las erupciones con expansion de
radio fotosférico (PRE!, Basinska et al., 1984). La hipétesis de que estas explosiones se originan
en la superficie de la estrella es apoyada por el hecho de que el area de emisién inferida durante las
explosiones coincide con el drea de la superficie aparente de una estrella estdndar (~400 km?), si se
asume una fase de enfriamiento asimétrica (Bildsten, 1995; Fryxell & Woosley, 1982; Spitkovsky
et al., 2002; Strohmayer & Bildsten, 2006). Este drea de emisién puede estimarse a partir de
un analisis espectral considerando su evolucién temporal durante toda la fase de enfriamiento
posterior a estas erupciones.

La fuente de rayos X 4U 1820-30 es una binaria de rayos X ultra-compacta, con un periodo
orbital de 11.4 min (Stella et al., 1987), formada por una NS y una enana blanca de 0.06-0.08 Mg
que ha consumido todo su hidrégeno (Rappaport et al., 1987). 4U 1820-30 pertenece al ciimulo
globular NGC 6624, localizado a 7.6+0.4 kpc de distancia (Kuulkers et al., 2003). El sistema ha
presentado oscilaciones cuasi-periédicas que fueron reportadas por Smale et al. (1997) y Zhang et
al. (1998). Las erupciones de rayos X tipo-I en esta LMXB fueron descubiertas por Grindlay et al.
(1976). Hasta junio de 2007, cinco erupciones de rayos X de tipo-I -todas PRE- fueron detectadas
a través de RXTE (Galloway et al., 2008). Usando tres de estas cinco erupciones, Giiver et al.
(2010) senalaron que durante la fase de enfriamiento el flujo bolométrico es proporcional a la
temperatura elevada a la cuarta potencia, a partir de lo cual estimaron la masa y radio de 4U
1820-30 con gran precisién. Strohmayer & Brown (2002) también descubrié una super-erupcién®
en esta fuente, presumiblemente debido a la quema de una capa profunda de C. Las caracteristicas
de estas erupciones de rayos X, fueron modeladas por Cumming (2003) considerando una NS
acretando material enriquecido en He.

Presentamos aqui el estudio de la muestra completa de las explosiones de rayos X detectadas
con RXTE en 4U 1820-30. Exploramos las propiedades de estas explosiones focalizandonos en el
estudio de su comportamiento durante la fase del enfriamiento, que permite obtener elementos
cruciales para poder determinar la masa y el radio de la NS y deducir asi propiedades de la

tdel inglés, Photospheric Radius Expansion bursts
2conocida como superburst en inglés
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EoS en su interior. Comparamos ademéas nuestros resultados con los obtenidos por Zhang et al.
(2011) para la fase de enfriamiento de 4U 1636-56, y con modelos recientes de atmdsferas de NSs
desarrollados por Suleimanov et al. (2011).

5.3. Observaciones y analisis de datos

Analizamos todos los datos de archivo de 4U 1820-30 obtenidos con el instrumento Propor-
tional Counter Array (PCA) del satélite RXTE. Las observaciones abarcan el periodo que va
desde mayo de 1996 hasta abril de 2011. El detector PCA consiste de 5 unidades de contadores
proporcionales (PCUs) sensibles en el rango de energia de 2 a 60 keV. Con el fin de detectar
estallidos de rayos X en la base de datos generamos curvas de luz con resolucién temporal de
1 s utilizando el modo esténdar-1 (datos empaquetados cada 0.125 s sin resolucién en energia),
y hemos analizado cada curva de luz en busca de tres puntos consecutivos a 8-0 por encima de
la tasa de cuentas promedio de las observaciones, valor que elegimos para distinguir los estalli-
dos reales de las fluctuaciones caracteristicas de la emisién persistente. Confirmamos ademas la
deteccién de los estallidos inspeccionando a ojo las curva de luz de toda la muestra. Siguiendo
el procedimiento descripto en Zhang et al. (2009), obtuvimos los colores de rayos X a partir de
los datos del modo estandar-2 (resolucién temporal de 16 s y 129 canales de energia). Para ello
seleccionamos cuatro bandas de energia: A = 2.0 — 3.5 keV, B =3.5-6.0 keV, C = 6.0 - 9.7 keV
y D =9.7-16.0 keV, y definimos colores blandos y duros como cocientes de cuentas SC = B/A y
HC = D/C, respectivamente. También definimos la intensidad de rayos X, Ix, como el nimero de
cuentas en el rango 2.0-16.0 keV. Los cocientes de cuentas en cada rango de energfa fueron nor-
malizados usando los datos de PCA del “Crab” obtenidos cerca del momento de cada observacién,
del modo usual.

Para estudiar en detalle cada erupcién de rayos X, usamos los datos de PCA en el modo de
evento, E_125us_64M_0_1s, donde cada dato estd combinado en 64 canales de energia en el rango
de 2-60 keV, con una resolucién temporal de 125-us. Para el andlisis de la evolucién temporal,
extrajimos espectros usando los 64 canales de energia combinando los datos a intervalos de tiempo
que van desde 0.125 s en el pico a 1-2 s en la cola de la erupcién.

Corregimos el tiempo de exposicién de cada espectro por tiempos muertos® utilizando los
métodos proporcionados por el equipo? del RXTE y generamos matrices de respuesta para las
unidades de PCA activas durante cada observacién. Los datos fueron ajustados utilizando la ver-
sién 12.7.0 de XSPEC (Arnaud, 1996) asumiendo un error sistemético del 5 por ciento, como
sugiere el grupo de calibracién® de RXTE. Los espectros producidos (250 en total) fueron ajus-
tados en el rango de 2.5 a 20 keV. Un detalle en el esquema de combinacién de los canales de los
archivos de eventos lleva a obtener un canal con cero cuentas en una de las PCUs (Jahoda et al.,
1996). Si bien esto es tenido en cuenta por la matriz de respuesta, encontramos, sin embargo, que
si en los casos en que sélo una PCU estuvo disponible durante la observacion, ese canal con cero

3del inglés, deadtime corrections
4http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/xte/whatsnew/deadtime.html
Shttp://www.universe.nasa.gov/xrays/programs/rxte/pca/doc/rmf/pcarmf-11.7/
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cuentas afecta el ajuste espectral. En nuestro caso, esto ocurrié6 en unos pocos espectros en los
cuales sélo estaba una PCU disponible, y el canal 11 tenia cero cuentas. Por esta razén, ignoramos
el canal 11 (E ~ 4 keV) en todos los espectros, obteniendo finalmente 25 canales en el rango de
2.5-20 keV para cada espectro.

Para el fondo, extrajimos ~100 s de espectro de la emision persistente antes y después de
cada erupcion, siguiendo el procedimiento estdndar en el andlisis de estallidos de rayos X (ver,
por ejemplo, Kuulkers et al., 2002). Ajustamos los espectros usando un modelo de cuerpo negro
(bbodyrad) y un modelo de absorcién interestelar (tbabs), fijando la columna de hidrégeno, Ny. El
modelo para la absorcién usa las abundancias de Wilms et al. (2000) y las secciones eficaces de
Verner et al. (1996). Asi, el modelo espectral consta de dos pardmetros libres: la temperatura del
cuerpo negro, kTpp, en unidades de keV (donde k es la constante de Boltzmann) y la normalizacién
del cuerpo negro, Npp = (Ryp/d10)?, donde Ry es el radio del cuerpo negro en km y djg es la distancia
a la fuente en unidades de 10 kpc. Estos parametros nos permiten estimar la evolucion del flujo
bolométrico durante el estallido usando, por ejemplo, la Ecuacién 3 de Galloway et al. (2008),
F = 0.001076Npp(kTip)* 1078 erg cm™2 572

Este procedimiento falla si el cuerpo negro observado durante el estallido proviene del mismo
cuerpo negro que produce la emisién persistente antes del estallido, porque la diferencia entre
dos espectros de cuerpo negro no es un cuerpo negro (van Paradijs & Lewin, 1986). Sin embargo,
en la préactica, las desviaciones de una distribucién Planckiana se vuelven importantes sélo si la
emisién neta es débil, es decir, al comienzo o en la cola de los estallidos tnicamente.

Para probar si el uso de los pardmetros del ajuste del espectro neto en lugar del espectro
total —que incluye el modelado de la emisién persistente durante la erupcion restando el fondo
instrumental— podrian afectar los resultados finales, procedimos de la siguiente manera: ajustamos
el espectro persistente antes de cada estallido utilizando un cuerpo negro absorbido més un modelo
de ley de potencia. Luego, durante el tiempo que durd la erupcién, fijamos el indice de la ley de
potencias y la normalizacion a los valores del mejor ajuste obtenidos para la emision persistente
y ajustamos solamente los parametros del cuerpo negro. Los resultados de este procedimiento
fueron consistentes dentro de los errores con los obtenidos ajustando el espectro neto, ya sea
utilizando la emisién persistente antes o después de cada erupcién como fondo. Para estudiar si
variaciones posibles en la emisién persistente durante el tiempo de la erupcién podrian afectar
nuestros resultados, también ajustamos los espectros dejando libre la componente ley de potencias.
Los resultados de este analisis también fueron totalmente consistentes dentro de los errores con
los encontrados mediante el ajuste de los espectros netos. También evaluamos la contribucién
de la emisién persistente a los espectros netos durante el tiempo del estallidos; y encontramos
que para cada espectro, la contribucion del cuerpo negro es de al menos el 25 por ciento de la
emisiéon total en la banda de energia de 2.5-20 keV, siendo en el 75 por ciento de los casos, mayor
a la mitad. Analizados estos puntos, de aqui en adelante presentamos los resultados obtenidos
mediante el procedimiento estandar.

En todos los espectros el nimero de cuentas por canal en la fuente y en el fondo es lo suficien-
temente alto como para justificar el uso de la estadistica de y? (Pearson, 1900) para encontrar los
pardmetros del mejor ajuste. Por lo tanto, al contrario de Giiver et al. (2010), no recombinamos



5.4. RESULTADOS 103

Tabla 5.1: Estallidos de rayos X en 4U 1820-30 detectados con RXTE.

Observacién ID  Tiempo de inicio Duracién  SC * HC * Ix *
[MJD] [s] [Crab]  [Crab] [Crab]
T 20075-01-05-00 50570.73116038 ~26 1.11(1) 0.91(1) 0.1263(3)
30057-01-04-08G  51430.0461502 >3000 **  1.08(4) 0.80(4) 0.112(1)
40017-01-24-00 52794.73816848 ~28 1.19(2) 1.00(1) 0.0894(4)
¥ 70030-03-04-01 52802.07560482 ~26 1.15(2) 0.98(1) 0.0914(4)
¥ 70030-03-05-01 52805.89569741 ~25 1.19(1) 1.01(1) 0.1238(4)
¥ 90027-01-03-05 53277.43859093 ~23 1.09(1) 0.89(1) 0.1317(5)
94090-01-01-02 54948.82125875 ~28 1.15(1) 0.98(1) 0.1130(4)
94090-01-01-05 54950.70282704 ~30 1.22(2) 1.01(1) 0.1012(4)
94090-01-02-03 54956.77474255 ~25 1.26(2) 1.09(2) 0.0949(4)
94090-01-02-02 54958.73999718 ~31 1.27(2) 1.10(1) 0.0912(4)
94090-01-04-00 54978.32150760 ~30 1.33(2) 1.11(2) 0.1052(5)
94090-01-04-01 54978.49491038 ~29 1.30(2) 1.14(1) 0.1048(5)
94090-01-05-00 54981.18730621 ~26 1.29(2) 1.12(1) 0.1130(5)
94090-02-01-00 54994.53419278 ~21 1.18(1) 1.02(1) 0.1855(6)
94090-02-01-00 54994.61302380 ~22 1.19(1) 0.99(1) 0.1905(7)
96090-01-01-00G  55624.88068005 ~25 1.22(2) 1.01(1) 0.0940(4)
96090-01-01-020  55626.77361987 ~21 1.11(1) 0.83(1) 0.1707(6)

* Colores de rayos X blandos/duros e intensidad de la emisién persistente justo antes del estallido
de rayos X, en unidades de Crab.

** Superburst, ver Strohmayer & Brown (2002).

T Erupcién de rayos X analizada por Giiver et al. (2010).

los espectros en energia (notamos que dado el esquema de original de los datos, que estdn com-
binados con un sobre muestreo de la resolucién espectral intrinseca de PCA por un factor de 1
a 3, su recombinacién no es necesaria ni deseable). A modo de comparacién, también ajustamos
todos los espectros utilizando la estadistica C definida por Cash (1979), para una estadistica
intrinsecamente poissoniana. Encontramos resultados consistentes con ambos métodos, y por lo
tanto reportamos aqui los resultados obtenidos con y2. En los graficos mostramos errores a 1-o-

(A =1).

5.4. Resultados

5.4.1. Deteccion de erupciones de rayos X y analisis de diagramas de color

De todos los datos de archivo de RXTE, se identificaron 16 erupciones cortas (20-30 s), y
la presencia de una gran erupcién (> 3000 s), previamente reportada por Strohmayer & Brown
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(2002) y conocida como superburst. En la Tabla 5.1, se resumen las principales propiedades de
las erupciones de rayos X detectadas. El momento de inicio de las erupciones se definié como un
aumento continuo del cociente de cuentas PCA persistente por al menos 0.25 s dentro de cada
erupcion, mientras que el momento de finalizacién se definié como el tiempo cuando la tasa de
cuentas retorna a menos de 3-0 del flujo de la emisién persistente antes de su aparicién. También
se muestran en la tabla la duracién —diferencia entre el tiempo final e inicial- los colores de rayos X
blandos (SC), duros (HC) y la intensidad de la emisién persistente antes de cada estallido (Ix),
derivados de los datos en modo estdandar-2 de PCA.

Las Figuras 5.1 y 5.2, muestran la posicién de la fuente en el diagrama color-color (CD) y
dureza-intensidad (HID) antes de cada erupcién de rayos X, respectivamente. Notar que ninguna
de las erupciones fue detectada para HC < 0.8 ni para Ix > 0.2 Crab, que corresponden a la fuente
en estado intenso y blando, para el cual la tasa de acrecién probablemente sea muy alta (Hasinger
& van der Klis, 1989).

5.4.2. Analisis espectral de los estallidos de rayos X

En la Figura 5.3 se muestran los resultados de los ajustes de una de las erupciones de rayos X
detectadas en 4U 1820-30. Debido a que todas las erupciones son muy similares, mostramos aqui
una de ellas a modo de ejemplo para ilustrar sus caracteristicas. En el panel superior se presenta
la curva de luz en modo estandar-1 de alta resolucién temporal, comenzando 1 s antes del inicio
de la erupcién. Al comenzar la erupcion, la curva de luz muestra un pico muy alto y estrecho que
dura 1-2 s. Luego, la curva comienza a crecer otra vez alcanzando un maximo de ~5000 cuenta s
en 2-3 s, y finalmente decae exponencialmente hasta que la curva vuelve a la emision persistente
en 15-25 s. En los cuatro paneles restantes se presenta la evolucién de los pardmetros del mejor
ajuste obtenido, kTyp v Npb, €l flujo bolométrico derivado del modelo de cuerpo negro y los residuos
de y? reducido correspondientes a 23 grados de libertad, respectivamente.

La distribucién y? del mejor ajuste de los 250 espectros es consistente con la distribucién
x° esperada. El test de Kolmogorov-Smirnov entre las dos distribuciones da una probabilidad
de 0.09, insuficiente para refutar la hipétesis de que el mejor ajuste de y? pueda derivarse de la
distribucién y? esperada para 23 grados de libertad. Durante el ajuste espectral, consideramos
dos valores diferentes para la densidad de la columna de H, siguiendo Costantini et al. (2012) y
Giiver et al. (2010): Ng = 0.16 y 0.25 x 10*? cm™2, respectivamente. Los pardmetros espectrales
del mejor ajuste obtenidos para estas densidades columnares son plenamente consistentes entre
si, debido a que en la banda de energia 2.5-20 keV, la absorcién no es muy significativa. A partir
de aqui, mostramos los resultados obtenidos asumiendo Ny = 0.25 x 10%? cm™2.

Al comienzo de la erupcién de rayos X la temperatura de cuerpo negro, kTyp,, arranca en
~3 keV y disminuye rdpidamente, mientras que la normalizacién, Ny, que es proporcional al drea
de emisién inferida, aumenta rapidamente. Luego, kTpp comienza a aumentar de nuevo cuando Ny
decrece, hasta que alcanza el punto de contacto. En este punto, el Ny, es minimo y la temperatura
es maxima. Por lo tanto, definimos este momento como el inicio de la fase de enfriamiento. Este

comportamiento es comin a todas las erupciones, e indica que todas ellas son tipo PRE. El pico
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Figura 5.1: Diagrama color-color de todas las observaciones RXTE de 4U 1820-30. Los puntos
grises corresponden a todo el grupo de observaciones a una resolucién temporal de 256 s. El color
de la emisién persistente previa a los 16 estallidos de rayos X se indica con cruces rojas. El color
de la emisién persistente previa al superburst se indica con una estrella azul. Los colores estan
dados en unidades del leb.
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Figura 5.2: Diagrama de dureza-intensidad de todas las observaciones RXTFE de 4U 1820-30. Los
simbolos son los mismos que en la Figura 5.1. La intensidad y color estdn en unidades del Crab.
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Figura 5.3: Erupcién de rayos X en 4U 1820-30 detectada en la ObsID 96090-01-01-00G. Los
paneles de arriba y abajo corresponden a la curva de luz del modo estdndar-1, con resolucién
temporal de 0.125 s, comenzando 1 s antes de la deteccién de la erupcion, la temperatura del
cuerpo negro, kTyp,, normalizacién, Ny, flujo bolométrico, F, y x? reducido para 23 grados de
libertad del mejor ajuste del espectro (comenzando desde el inicio del estallido) con barras de
error a 1-o. La linea vertical punteada indica el punto de contacto, que define el inicio de la fase
de enfriamiento.
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alto y estrecho observado en la curva de luz al comienzo de cada erupcién (Keek, 2012) se debe
al hecho de que la temperatura disminuye lo suficiente como para mover la distribucién de flujo
planckiana a la banda de rayos X blanda, fuera del rango de energia donde PCA es sensible (in’t
Zand & Weinberg, 2010; Tawara, Hayakawa, & Kii, 1984).

Con el fin de estudiar las propiedades de toda la muestra de erupciones, analizamos el com-
portamiento de los cuatro parametros inferidos a partir del analisis de rayos X con respecto a la
posicién de la erupcién en el CD. Estos pardmetros son: la temperatura, kTpico, y flujo, Fpico, €n
el punto de contacto, la fluencia, B, definida como la energia total por unidad de drea emitida
durante el estallido B = f F(t)dt, y la escala de tiempo del decaimiento, 7, obtenida a partir
del ajuste de una funcién exponencial al flujo durante la fase de enfriamiento de cada erupcién.
Dividimos los estallidos en dos grupos en base al HC de la emisién persistente en el momento
del estallido: HC > 1.05 y HC < 1.05. Del analisis estadistico de las dos submuestras vemos que
ambas poblaciones son indistinguibles por estos parametros (ver también in’t Zand et al., 2012).

5.4.3. Relacién flujo-temperatura durante la fase de enfriamiento

En la Figura 5.4 exploramos la relacién entre el flujo bolométrico, F, y la temperatura del
cuerpo negro, kT, durante la fase de enfriamiento de todas las erupciones. Las lineas diagonales
en el grafico representan lineas de radio constante, R = 4, 6 y 8 km, respectivamente, suponiendo
una distancia d = 7.6 kpc a la fuente. A pesar que la dispersién es alta a bajos niveles de flujo,
todas los estallidos siguen la misma tendencia en este diagrama (la dispersién en el grafico es
consistente con los errores estadisticos del flujo y la temperatura). Dado que la relacién flujo-
temperatura de todas las erupciones es consistente con ser la misma, combinamos los datos a un
total de 25 puntos, calculando el promedio pesado del flujo y la temperatura. También utilizamos
otros factores de agrupamiento, pero en todos los casos obtuvimos resultados consistentes.

En la Figura 5.5 graficamos la relacién flujo-temperatura para los datos combinados. En este
grafico vemos que la fase de enfriamiento del estallido de rayos X en 4U 1820-30 no sigue la relacién
esperada F o (kTpp)* para un cuerpo negro ideal con area de emisién constante. Ajustando los
datos con una ley de potencias simple, F o« (kTyp)”, resulta en v=4.95+0.03, pero el ajuste no
es bueno ya que y>=499 para 23 grados de libertad. En cambio, una ley de potencias quebrada
ajusta mejor los datos (aunque formalmente no sea un buen ajuste) con y>=44 para 21 grados de
libertad, dando como resultado indices de ley de potencia antes y después del quiebre v;=2.0+0.3
y v2=5.72+0.06, respectivamente, y un quiebre a kTp,=2.43+0.02 keV (ver Figura 5.5).

También estudiamos la relacién de flujo-temperatura dividiendo los estallidos en dos grupos
para HC > 1.05 y HC < 1.05, como en las secciones anteriores. Después de combinar ambos
conjuntos de datos en 25 puntos, graficamos sus respectivas fases de enfriamiento y confirmamos
que ambas curvas son consistentes dentro de los errores, lo cual apoya la idea de que la muestra
completa de erupciones de rayos X tipo-I en 4U 1820-30 es homogénea.
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Figura 5.4: Fase de enfriamiento de las 16 erupciones de rayos X de 4U 1820-30. Las tres diagonales
son lineas de radio constante, correspondientes, respectivamente, a tres cuerpos negros de R = 4,
6 v 8 km, asumiendo una distancia de 7.6 kpc a la fuente. En la parte derecha del grafico se

muestran las barras de error tipicas para los tres niveles de flujo.
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Figura 5.5: Los mismos datos que en la Figura 5.4, combinados a 25 puntos. Los datos son
ajustados por una ley de potencias quebrada con indices vi =2.0+0.3 y v, = 5.72 £ 0.06 arriba y
debajo del quiebre, respectivamente. El quiebre estd a kTyp = 2.43 + 0.02 keV.
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5.5. Discusion

Presentamos aqui el primer analisis sistematico de la fase de enfriamiento de todos los estallidos
termonucleares de rayos X detectados con RXTFE en el LMXB ultra-compacta 4U 1820-30. La
muestra contiene 16 erupciones tipo-I con expansién fotosférica (PRE) con duraciones de entre
20 y 30 s, todos ellos detectados cuando la fuente estaba en el estado duro o en la transicién del
estado duro al estado blando a relativamente baja luminosidad. Las temperaturas en el punto de
contacto, asi como el flujo bolométrico, las fluencias y escala de tiempos de la cola de enfriamiento
exponencial de todas las erupciones son consistentes entre si, dando apoyo a la idea que las
erupciones de 4U 1820-30 son muy similares entre si. Ademads, contrariamente a lo que se espera
de un cuerpo negro de radio constante, la fase de enfriamiento no sigue la relacién F oc (kTyp)*.
De hecho, la relacion entre el flujo bolométrico y la temperatura del cuerpo negro ha resultado
mejor ajustada por una ley de potencias quebrada de indices 2.0+0.3 y 5.72+0.06. La desviacién
observada de la relacién F o (kTpp)* no permite usar la fase de enfriamiento de las erupciones de
rayos X para inferir la masa y el radio de la NS en 4U 1820-30 con gran precisién como fuera
senalado por Giiver et al. (2010).

La tendencia que encontramos en la fase de enfriamiento de las erupciones de rayos X en
4U 1820-30 es similar a la de las erupciones duras no-PRE de 4U 1636-53 (Zhang et al., 2011).
En ambos casos, el flujo bolométrico decae mas rapido que lo esperado para un cuerpo negro de
radio constante. Esto se refleja en el valor del indice de ley de potencia (v, = 5.72+0.06) que mejor
ajusta la fase de enfriamiento de los estallidos por debajo de kTw, ~ 2.43 keV (ver Figura 5.5)
y también en el valor que mejor se ajusta para una sola ley de potencia (v = 4.95 + 0.03) para
toda la fase de enfriamiento. Teniendo en cuenta el conjunto total de estallidos en 4U 1820-30
observados con RXTFE, no hay regiéon del diagrama F vs. kTy, que pueda ajustarse por una ley
de potencia con indice igual a 4. Nuestros resultados estan en contradiccién con los de Giiver et
al. (2010), quienes analizaron los primeros cinco estallidos de 4U 1820-30 observados con RXTE
(indicados con una simbolo  en nuestra Tabla 5.1). Giiver et al. (2010) mostraron que durante
la fase de enfriamiento, tres de estas explosiones segufan la relacién F o (kTpp)*, mientras que
las otras dos erupciones fueron descartadas por ellos, ya que, segiin su explicacion, estas erupcio-
nes mostraron fluctuaciones significativas y continuas en el radio aparente. Las tres erupciones
analizadas por Giiver et al. (2010) se incluyen en nuestra Figura 5.4, donde resulta evidente que
ninguna de las erupciones sigue la relacién F o (kTyp)*, incluso en el rango estrecho de flujo
(1.0-6.0x1078 erg cm™2 s~!) mostrado en su Figura 3 (Giiver et al., 2010). Ajustando una ley de
potencia a estos tres estallidos en ese rango de flujo, obtenemos un indice de 4.8+0.16 (error a 1-o-
con x? = 15 para 16 grados de libertad), el cual resulta significativamente diferente de 4. Ajustan-
do una ley de potencias a toda la muestra de explosiones en el mismo rango de flujo obtenemos un
fndice de 4.68+0.08 (error a 1-o con y? = 162 para 98 grados de libertad). Observamos, ademds
que, a partir de nuestro analisis, todas las erupciones de 4U 1820-30 observadas con RXTFE son
consistentes y siguen la misma tendencia en el diagrama de flujo-temperatura durante la fase
de enfriamiento, incluyendo las tres explosiones estudiadas por Giiver et al., y también las dos
explosiones que ellos descartan.
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El comportamiento de la relacion F vs. ka)‘b durante la fase de enfriamiento de las erupciones
de rayos X en 4U 1820-30 podria deberse a tres razones diferentes —no mutuamente excluyentes—:
(i) variaciones en el drea de emisién de la estrella durante esta fase; (ii) cambios de el factor
de correccién de color, f. = Tpp/Terr, que representa el endurecimiento del espectro debido a la
dispersion (Compton) de electrones en la atmdsfera de la estrella (London et al., 1986) durante
la fase de enfriamiento; (iii) la presencia de una fuente de calor que incrementa la temperatura
observada, por ejemplo, producto de la quema nuclear de H residual durante la fase de enfriamiento
de las erupciones. Ademds, otra posibilidad seria que los espectros subyacentes no sean en realidad
cuerpos negros.

Si el factor f. permanece constante durante la fase de enfriamiento, las variaciones en Ry
pueden explicarse por cambios en el area de emision de la estrella. En ese caso, si la region caliente
se forma lejos del polo de rotacién, deberia ser posible observar oscilaciones durante los estallidos
(ver, por ejemplo, Strohmayer & Bildsten, 2006). Sin embargo, ninguna oscilacién fue detectada
en los estallidos de 4U 1820-30 (Galloway et al., 2008; Watts, 2012). Alternativamente, si el drea
de emisién no cambia, las variaciones en f. podrian explicar estas diferencias. En términos de los
parametros espectrales, el factor de correccion de color se puede expresar como:

T R R R(1 +
fi=2 o I = ( Z)kab, (5.1)
Teg Rub d £ N

donde R, es el radio de la NS visto por un observador distante, z es el corrimiento al rojo

gravitacional en la superficie de la estrella, d es la distancia a la fuente, R su radio, y o la
constante de Stefan-Boltzmann.

En la Figura 5.6 mostramos el factor de color deducido en funcién de la luminosidad inferida
en unidades de Eddington. El factor de correccién de color se deduce a partir de los parametros
espectrales suponiendo R = 14 km, z = 0.19 y d = 7.6 kpc. Para estimar la luminosidad en
unidades de Eddington suponemos que el flujo alcanza el limite de Eddington en el punto de
contacto en cada estallido, y que la emisién es isotrépica. Promediando el flujo en el pico de

2 57!, En el grafico mostramos también

las 16 explosiones obtenemos Frqg = 6 X 1078 erg cm™
los modelos teéricos de f. de Suleimanov et al. (2011) que corresponden a atmésferas con tres
composiciones quimicas diferentes: H puro, abundancia solar y He puro, respectivamente. A partir
de luminosidades cercanas a la de Eddington, ya que el flujo disminuye, el valor de f. obtenido
disminuye ligeramente hasta alcanzar un valor minimo de f; ~1.4 cercano a L/Lggqq = 0.6. Después
de esto, el factor de correccién de color inferido comienza a aumentar de nuevo, yendo més rapido
para L/Lggq < 0.2 en la cola de enfriamiento de los estallidos, cerca al nivel de emisién persistente,
donde los errores en el ajuste espectral se vuelven importantes y los modelos son menos precisos.

A pesar de que los modelos no se ajustan bien a los datos, lo que nos impide restringir
la composiciéon de la atmoésfera, nuestros resultados son incompatibles con una atmésfera de
tipo solar debido a que los datos no muestran ninguna caida en L/Lgqq < 0.2. Al comienzo del
enfriamiento, los datos son consistentes con modelos enriquecidos con He, que concuerdan con

la composicién quimica del material acretado (Rappaport et al., 1987), deducidos a partir de las
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Figura 5.6: Factor de correccién de color promedio, f;, como funcién de unidades de la luminosidad
de Eddington para los 16 estallidos de rayos X en 4U 1820-30. Los puntos corresponden a toda
la muestra de estallidos en 25 bins, usando los datos de la Figura 5.5 y la Ecuacion 5.1. Lineas
punteadas corresponden a modelos de f. para tres diferentes composiciones quimicas de una
atmosfera de NS (Suleimanov et al., 2011), indicadas en la legenda.

propiedades de la enana blanca companera. Por otra parte, la forma de f; en el grafico es similar
a la de la explosién no-PRE en 4U 1636-53 (Zhang et al., 2011).

Observamos también que la distribucién de kTyp, a niveles de flujos bolométricos se ensancha
cerca a la cola del estallido (Figura 5.4). Esto podria deberse a diferencias en la emisién subyacente
procedente de la superficie de la NS, lo que podria estar indicando que la acrecidon persistente
juega un rol importante cuando la emision de la erupcion cesa, o bien que una pequena fraccién
residual de H, no se ha consumido completamente antes de alcanzar el punto de contacto, durante
la cola de la erupcién. La combustién del H es mas lenta que la combustion del He debido a que
el decaimiento 8 dentro del cadena nuclear es conducido por la fuerza débil dando lugar a una
escala de tiempo mas larga que la correspondiente al proceso triple-a. La posibilidad de que esta
fuente de calor opere durante la fase de enfriamiento de las erupciones de rayos X (Cumming,
2003), podria explicar el indice de ley de potencia més grande que cuatro obtenido en la relacién
entre el flujo y la temperatura del cuerpo negro.
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Parte 1V

Aportes al estudio de estrellas de
neutrones en teorias alternativas a la
gravedad
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Breve descripcién de la cuarta parte

En esta parte de la Tesis se presentan los aportes realizados al estudio de NSs en teorias
alternativas a la GR.

En el Capitulo 6 presentaremos los resultados obtenidos bajo la teorfa f(R) = R + aR* en el
formalismo métrico. Mostraremos que, contrariamente a lo que ocurre en GR, las configuraciones
halladas presentan caracteristicas muy particulares en los perfiles de masa encerrada. En regiones
donde la derivada segunda de la EoS utilizada representa transiciones de fase, por ejemplo, entre
la corteza y el ntucleo, la masa encerrada de las configuraciones estaticas calculadas decrece con
la coordenada radial, de manera anti-intuitiva. Estos resultados fueron publicados en un articulo
de la revista General Relativity and Gravitation (Orellana et al., 2013).

En el Capitulo 7 mostramos los resultados correspondientes a un estudio similar realizado bajo
el formalismo de Palatini, donde la métrica depende no sélo de las coordenadas sino también de
la conexion afin, de manera independiente, y para el cual encontramos resultados muy similares
a los del formalismo métrico. Cabe aclarar que si bien en GR las formulaciones métrica y de
Palatini son equivalentes, esto no ocurre para otras teorias como la gravedad cuadratica f(R) de
interés aqui. Los resultados aqui expuestos seran enviados proximamente para ser publicados en
un articulo de la misma revista (Teppa Pannia et al., 2016).
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Capitulo 6

Estrellas de neutrones en teorias f(R)
cuadraticas: formalismo métrico

6.1. Resumen

Los efectos causados sobre la estructura de objetos compactos por la modificacién de GR
bajo la generalizacién de la densidad lagrangiana a la forma f(R) = R + aR?, donde R es el
escalar de curvatura de Ricci, han comenzado a ser explorados recientemente en la literatura.
Los primeros estudios mostraron que bajo esta teoria de gravedad cuadratica podrian obtenerse
NSs mas masivas que en GR. Por otro lado, como las diferencias entre las diferentes teorias de
gravedad alternativas se ven amplificadas en el régimen de campo fuerte, es posible que las NSs

puedan resultar utiles para poner cotas a los parametros libres que estas teorias incorporan.

En este régimen, debido a la complejidad de las ecuaciones de campo, los métodos perturbati-
vos resultan imprescindibles para tratar el problema tedrico. Asi, basandonos en trabajos previos
en el campo, en este capitulo presentamos los resultados numéricos de la integracién de las ecua-
ciones de estructura que describen a las NSs en gravedad f(R) usando el formalismo métrico. Para
poner a prueba nuestro modelo, primero recuperamos resultados correspondientes a diagramas
masa-radio obtenidos por otros autores, para luego enfocarnos en rasgos caracteristicos que sur-
gen en los perfiles de las soluciones que describen el interior de estas estrellas. Mostramos que
estos perfiles correlacionan con la forma de la derivada segunda de las aproximaciones analiticas
a las EoSs utilizadas, dando como resultado regiones donde la masa encerrada decrece con la
coordenada radial, en forma anti-intuitiva.

Finalmente, reproducimos estos calculos con una ecuaciéon politrépica simple para separar
efectos de orden cero propios de la teoria de gravedad modificada utilizada y comparamos los
resultados con los obtenidos en el marco de la GR.
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6.2. Introduccion

La interpretacion de las observaciones cosmoldgicas actuales en el modelo cosmoldgico estan-
dar requieren la presencia de un contenido de materia exdtica para dar cuenta de la expansién
acelerada del universo (Amanullah et al., 2010; Komatsu et al., 2011; Larson et al., 2011; Percival
et al., 2010; Riess et al., 2009). A lo largo de la tltima década, se han ido desarrollando una serie
de modelos cosmoldgicos alternativos con el fin de poder interpretar estos datos sin la necesidad
de involucrar una componente desconocida al tensor de energia y materia (ver, por ejemplo, Bo-
lejko et al., 2011). En este contexto una de las alternativas que surgieron la constituyen las teorias
extendidas a la gravitacién (Capozziello & Faraoni, 2011; de Felice & Tsujikawa, 2010; Sotiriou
& Faraoni, 2010), basadas en correcciones y generalizaciones de la GR.

Como se explicara ya en el Capitulo 1, elegimos enfocarnos en una familia de estas teorias,
denominadas teorias de gravedad f(R), obtenidas a partir de la modificacién de la accién de
Einstein-Hilbert. Para ello, la densidad lagrangiana usual es generalizada reemplazando el escalar
de curvatura de Ricci, R, por una funcion de él, o por invariantes del tensor de curvatura de mayor
orden, como R? (Capozziello & Faraoni, 2011).

Estos modelos, a su vez, se construyen de manera que satisfagan las cotas impuestas por
los estudios detallados llevados a cabo en laboratorios terrestres o en el propio Sistema Solar
(Hu & Sawicki, 2007; Jaime et al., 2011; Miranda et al., 2009; Starobinsky, 2007). En particu-
lar, la alternativa més simple, denominada gravedad cuadratica, donde f(R) = R + @R?, ha sido
largamente estudiada como una base para un modelo cosmolégico viable, que puede explicar la
expansion acelerada del Universo siendo ademads consistente con las anisotropias observadas en el
fondo cosmoldgico de radiacién (de Felice & Tsujikawa, 2010). Pero, contrariamente al caso de la
gravedad en el régimen de campo débil, que ha sido sujeta a numerosos experimentos, el régimen
de campo gravitacional fuerte, relevante en este trabajo, dista mucho de estar restringido por las
observaciones (ver, por ejemplo, DeDeo & Psaltis, 2003).

Usando un modelo mas detallado de la estructura de una estrella compacta, otros autores
obtuvieron un conjunto de ecuaciones de TOV modificadas que describen una distribucion de
masa esféricamente simétrica y en equilibrio hidrostatico, en gravedad f(R), derivando soluciones
que reproducen su comportamiento en el limite de campo gravitacional débil (ver, por ejemplo,
Babichev & Langlois, 2010, en el contexto de teorfas de gravedad escalares y tensoriales). Ademés,
trabajando con una aproximacién perturbativa para resolver las ecuaciones de campo, Cooney et
al. (2010) y Santos (2012) encontraron relaciones masa-radio para estrellas compactas utilizando
una EoS politrépica. Més recientemente, Arapoglu et al. (2011) y Deliduman et al. (2012) apli-
caron el mismo método utilizando EoSs realistas para NSs en teorias de gravedad cuadratica en
Ry R, R", respectivamente.

Las relaciones masa-radio obtenidas por Arapoglu et al. (2011) y Deliduman et al. (2012)
indican que bajo estas teorias de gravedad f(R), seria posible construir estrellas con masas atin
mayores a las NS mds masivas que se conocen, tales como la NS en PSR J1614-2230, con M =
1.97 £ 0.04 Mg (Demorest et al., 2010). La gravedad cuadrética introduce un nuevo parametro
al modelo a través del coeficiente @, asociado al término R?. La libertad en la eleccién de este
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parametro permite que algunas EoSs, excluidas en la GR por no ser capaces de dar cuenta de
estrellas tan masivas, puedan reconciliarse con estas observaciones. Motivados por estos resultados,
investigamos en detalle la estructura de NSs en este modelo considerando dos EoS diferentes.
Una de ellas es una aproximacion politrépica que usamos para separar los efectos de orden cero
introducidos por la teoria de gravedad modificada utilizada, respecto a la GR, mientras que la
segunda provee una representacion realista de la materia nuclear a alta densidad.

6.3. Ecuaciones de la estructura estelar

Como se detallé en el Capitulo 1, las ecuaciones que definen la estructura de una NS en GR
se deducen a partir de proponer un elemento de linea, ds, estatico y con simetria esférica para la
métrica:

ds? = =222 + 2Mdr? + 2(d6? + sin® Odg?) (6.1)

Luego, considerando las ecuaciones de Einstein para un tensor ideal de energia y momento T =
diag{—pc?, p, p, p}, las ecuaciones TOV que describen la estructura de las estrellas de neutrones
en GR, pueden ser expresadas como:

dizir) N S (6.2)
- el B ) .
NG 1_2(1?:’ ) (6.4)
dqczir) - _(czp(r)1+ P(r))j_l: o

donde m(r) es la masa relativista total encerrada en una esfera de radio r. Las funciones p(r) y
p(r) son, respectivamente, la densidad de masa (energia) y la presién a dicho radio. Explicitando
entonces una relacién entre p y p, la llamada EoS, las ecuaciones TOV pueden ser resueltas desde
el interior, suponiendo un cierto valor para la densidad central, p(r = 0) = p., e integrando el
sistema hasta que la presién se anula en la superficie, p(r = R) = 0. De esta manera quedan
definidos el radio de la estrella, R, y su masa, M = m(R). Asi, cada valor de p. genera una
configuracién caracterizada por el par (M,R). Luego, variando este pardmetro, se obtiene una
relacion masa-radio (M — R) para cada EoS.

Las ecuaciones TOV modificadas pueden ser obtenidas de las ecuaciones de campo. Agregando
un nuevo término a la accién de Einstein-Hilbert:

4

S =
167G

f d*xV=g(R + aR?) + S (6.6)

donde g es el determinante de la métrica, g,,, y Sm es la accién de la materia.
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Trabajando en el formalismo métrico, la variacion de la accion respecto de la métrica se
reduce a un sistema de ecuaciones diferenciales de cuarto grado en g, lo que pone un gran
obstéculo a la resolucion completa del problema. Por esta razon, decidimos adoptar un esquema
perturbativo presentado inicialmente por Cooney et al. (2010) y Arapoglu et al. (2011). Re-
escribiendo f(R) = R+ aR? = R(1 + 8), consideramos la funcién f(R) como una perturbacién sobre
un fondo de GR. Luego, la cantidad adimensional 8 = aR comprendera la desviacién de la GR
de manera que el método perturbativo resultara aplicable sélo si |8] < 1. Bajo esta condicién,
podemos trabajar entonces con ecuaciones de movimiento hasta el primer orden en 8 sin imponer
ninguna restriccién a nivel de la acciéon y asegurando que se cumpla la naturaleza del principio
variacional (Cooney et al., 2009). Ignorando términos de O(8?) o superiores, para esta eleccién
particular de f(R), las ecuaciones de campo se reducen a

1 8nG
Gy + a[2R (R,,V - ZRgW) +2(gw0R - VﬂVVR)] = Tw (6.7)

donde G, = Ry, — %Rgﬂv es el tensor de Einstein. En el limite @ — 0, 8 — 0, se recuperan las
ecuaciones de campo de GR (ver, por ejemplo, Capozziello & Faraoni, 2011).

Suponiendo que el elemento de linea estatico y con simetria esférica, viene dado por la Ecua-
cion 6.1, bajo el tratamiento perturbativo es posible expandir las funciones dentro de la métrica
en un término dominante (no perturbado), que notamos con el indice 0, y un término pertur-
bativo, que notamos con subindice 1. De esta manera, a primer orden en 8, A = Ag + BA1 ¥y
® = @y + B, mientras que las cantidades hidrodindmicas quedan definidas perturbativamente
como: p = po+Pp1y p = po+Bp1 (Arapoglu et al., 2011). Asi surgen entonces nuevas restricciones
al pardmetro B por las cotas impuestas por f®@; <« @g, SA] < Ay, Bo1 < po, ¥ BP1 < po. A partir
de aqui, utilizaremos variables primadas para indicar derivadas en la coordenada radial.

Siguiendo a Cooney et al. (2009) y Arapoglu et al. (2011), definimos la masa suponiendo que
la solucién para la métrica exterior tiene la misma forma que la soluciéon de Schwarzschild en GR,
es decir,

2GM.,
o 2A) — .
c*r

(6.8)

Para la solucion interior,

—2A(r) 2Gm(r)
e =1- 5
c’r
donde m también admite una expansién perturbativa m = mg + Bm;, siendo mg la masa a orden

(6.9)

cero que se obtiene integrando el sistema de ecuaciones TOV de GR (6.2).
Con estas consideraciones, y teniendo en cuenta que pg y po satisfacen las ecuaciones de
Einstein, las ecuaciones TOV modificadas resultan:

A2 B/2 -C/2
d 2 2 3 R/ 2 R//
d_’:”? = 4dnr’p — 2/3[ 4rrtpy — Sc—GrzRo + (27rp0r3 - %r + Emo) R—g - r(zc—Gr - mo) R_(; ] (6.10)
dp o+p { dr 5 m [471 » c, 2r 5 2 3 Ré]}
&L _ PP G2, ) o T2 p 1 SRy + [ Lpor + S = 2o | 22| (611
dr 2Gm — c2r c? TP s c? TP T g o c? por-r g 3mM Ro ( )



6.4. ECUACIONES DE ESTADO 121

Notar que 2,8[...] son las correcciones a primer orden en 8 de los gradientes dm/dr y dp/dr, res-
pectivamente, que deben ser evaluados a orden cero, es decir, usando las cantidades que surgen
integrando el sistema TOV. Remarcamos acd que dp/dr no depende de R;. Los términos corres-
pondientes a las derivadas de la masa son indicados, segin: dm/dr = 4xr’p — B[A + B + C], ya que
estudiaremos la contribucién de cada uno de estos términos mas adelante.

La obtencién de las ecuaciones exactas 6.10 y 6.11 es imposible ya que B involucra otras de-
rivadas a través del escalar de curvatura, R, que vuelven a 8 dependiente de r de una manera
compleja'. Por lo tanto, integramos las ecuaciones 6.10 y 6.11 suponiendo que 8 es bien aproxi-
mado por 8 =~ 3 = aRy, donde Ry es el escalar de Ricci calculado localmente en GR y @ es un
parametro constante con unidades de distancia al cuadrado, compatible con lo realizado por otros
autores (por ejemplo, Arapoglu et al., 2011). Notar que

8nG
Ry = C_4(p0c2 -3po), (6.12)

y entonces, contrario a lo que ocurre en GR, las derivadas de la EoS, dp/dp y d*p/dp?, también
entran en el calculo del sistema de ecuaciones formado por 6.10 y 6.11, a través de R, y R{j.

En gravedad f(R) el peso de la perturbaciéon queda regulado por el valor del parametro . En
nuestro trabajo, nos restringimos a las cotas impuestas por Santos (2010), y las referencias alli
citadas, que apuntan a valores de a en el rango 108 cm? < a/3 < 10'° cm?, basados en observaciones
astronémicas en el Sistema Solar y experimentos nucleares en laboratorios terrestres.

6.4. FEcuaciones de estado

Para completar el sistema de ecuaciones formado por 6.10 y 6.11 es necesario dar una relacién
explicita entre p y p, llamada EoS. La EoS contiene informaciéon de las condiciones microfisicas
de la materia en todo el interior de las NSs, cubriendo una gran cantidad de décadas en densidad.
Como las propiedades de la materia en las regiones mas internas de las NSs son esencialmente
desconocidas o muy poco conocidas, en general se proponen diferentes EoS alternativas con las
que se construyen los modelos de NSs para luego contrastarlas con las masas y radios de algunas
de estas estrellas obtenidas a través de las observaciones.

Para poder resolver las ecuaciones de estructura de cuarto orden de NSs en teorias de grave-
dad modificadas, tales como la gravedad cuadratica, se necesitan representaciones analiticas de
las EoS, ya que, en estos casos, las técnicas usuales de interpolacién fallan a la hora de representar
con precision las derivadas de orden superior (Gungor & Yavuz Eksi, 2011). Haensel & Potekhin
(2004) desarrollaron un procedimiento termodindmicamente consistente para obtener representa-
ciones analiticas de dos FoSs. Los autores calcularon los coeficientes del ajuste de una expansién

LEl escalar de Ricci en término de las funciones que involucran a la métrica (Ecuacién 6.1) se expresa como:

o2 NP2 {D A+ (@ P+ D27 (@ = A) - e+ 1]

72
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polinémica que abarca a la EoS en los regimenes asociados tanto a la corteza como al nucleo. Sin
embargo, debe enfatizarse que tales aproximaciones a las EoS fueron obtenidas de manera que
reproduzcan con una cierta fidelidad a la relaciéon de orden cero entre p y p, dejando de lado sus
derivadas, ya que éstas no son necesarias para calcular la estructura de NSs en GR. Es por ello
que el uso de estas aproximaciones involucrando sus derivadas durante el calculo, como en el caso
que estamos interesados aqui (es decir, dp/dp y d*p/dp?), debe realizarse con un cuidado especial.

Teniendo esto en cuenta, y con el objeto de comparar nuestros resultados con aquellos pu-
blicados previamente en la literatura, calculamos las relaciones masa-radio (M — R) considerando
dos EoS diferentes: SLY (Douchin & Haensel, 2001; Haensel & Potekhin, 2004) y POLY (Silbar
& Reddy, 2004). La primera es una EoS realista, obtenida de forma tal que pueda representar de
manera adecuada el comportamiento de la materia nuclear a alta densidad. Su parametrizacién
analitica viene dada por

3
[ = DFOETGE L ag)

1 +asé

+(a7 + agé) folag(aio — £))
+(ai + a2é) folaiz(ais — §))

(a5 + ai6é) folar7(ais — &) (6.13)
donde
& =log(p/g cm™), ¢ =log(P/dyncm™?) (6.14)
y
folx) = (6.15)

Los coeficientes g; estan tabulados en Haensel & Potekhin (2004). Esta expresion es la misma que
utilizaron Arapoglu et al. (2011), y la introducimos aqui para verificar nuestros resultados. La
segunda EoS es una aproximacién politrépica simple, dada por la relacion:

= 2¢ +5.29355 (6.16)

Mas alla de que ésta tdltima no es una EoS realista y por lo tanto esté lejos de representar en
profundidad una NSs, resulta un modelo simple numéricamente que nos permite estudiar los
efectos de orden cero introducidos por la teoria de gravedad modificada. El valor preciso del
indice adiabatico, I' = dlog p/dlogp = d{/dé&, no resulta relevante mientras que I' permanece como
una cantidad derivable. Para encontrar mayores restricciones al indice I', sugerimos la lectura de
Read et al. (2009) que apunta a valores un poco mayores a los que adoptamos aqui.

6.5. Método numérico

La resolucién del sistema de ecuaciones diferenciales ordinarias formado por 6.10 y 6.11 re-
quiere su integracién desde el centro hasta la superficie de la NS, usando la EoS elegida. Una vez
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que la integracién alcanza la superficie, la pareja de valores (M,R) queda establecida. Para realizar
la integracion numérica en la coordenada radial, desarrollamos un cédigo numérico basado en el
método Runge-Kutta de cuarto orden. Incorporamos una paso variable en la coordenada radial
que se acorta sistematicamente a medida que nos aproximamos a la superficie de la NS, para dar
cuenta de las variaciones rapidas de todas las cantidades fisicas en esa region, y de manera que,
a su vez, el cddigo resuelva la parte interna sin requerir un elevado niimero de pasos superfluos.

Durante el bucle de Runge-Kutta, resolvemos también los términos asociados a las compo-
nentes de la métrica: g, y g, que resultan esenciales para garantizar el criterio de validez del
tratamiento perturbativo. En cada paso, integramos primero las ecuaciones TOV en GR para
encontrar los valores correspondientes a las soluciones de orden cero que luego usamos como base
para calcular las soluciones perturbativas de primer orden.

La integracién numérica comienza desde el centro, fijando una densidad central arbitraria,
Pe, ¥ termina en la superficie que definimos arbitrariamente a la densidad p = 10 gr cm™3. Esta
densidad corresponde al borde externo de la corteza de la NS, que representa el limite de validez
para este tipo de EoSs, concebidas asumiendo un modelo de materia nuclear a alta densidad. A
partir de esa densidad, las variaciones en la masa encerrada y el radio de la estrella son mucho
menores que las incertezas del problema.

6.6. Resultados

En la Figura 6.1 presentamos las relaciones masa-radio (M — R) obtenidas para las EoS SLY
y POLY (paneles izquierdo y derecho, respectivamente), usando siete valores del pardmetro «

046 gr cm™3 a 10 gr cm™3.

entre 0.2 y 40.2 km? y considerando valores de p. en el rango de 1
Las masas méaximas correspondientes a cada familia de soluciones estan indicadas con cruces
en cada curva. Nuestros resultados para la EoS SLY estdan en acuerdo con aquellos presentados
previamente por Arapoglu et al. (2011). Valores de @ < 0 km? (>0 km?) permiten construir
estrellas con masas mayores (menores) que en GR. Ademds, las configuraciones correspondientes
a la EoS POLY resultan mucho menos sensibles al pardmetro a que aquellas calculadas para la
EoS SLY.

En la Figura 6.2 presentamos los perfiles internos hallados para la densidad, p(r), y la masa
encerrada, m(r), para valores extremos del pardmetro a asi como para el caso de GR. Los perfiles
correspondientes a la densidad (y, por ende, a la presién) tienen un formato estdndar, siguiendo la
tendencia de los perfiles en GR, donde ambas magnitudes decrecen monétonamente con el radio.
Por el contrario, en los perfiles de masa encerrada obtenidos usando la EoS realista SLY, aparecen
efectos muy particulares en los casos correspondientes a f(R), que se vuelven mas pronunciados
en las NSs mds masivas consideradas (o, = 10134 gr cm=3).

Estos efectos son muy evidentes cerca de la superficie de las NS (a r ~ 10 km) donde, en una
capa de espesor delgado (Ar ~ 0.2 km), se produce un decrecimiento inesperado (anti-intuitivo)
en m(r) que aparece antes (@ > 0 km?) o después (@ < 0 km?) de un pozo (pico) en los perfiles.
En la Figura 6.3 mostramos el detalle de los perfiles de masa y densidad (paneles izquierdo y
derecho, respectivamente) cerca de la superficie de la NS, obtenidos usando la EoS SLY para
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Figura 6.1: Relaciones (M —R) para las EoS SLY y POLY (izquierda y derecha, respectivamente),
considerando siete valores del pardmetro @, indicados en unidades de km?. Todas las curvas
corresponden a soluciones obtenidas para valores de p. en el rango 10467159 gr cm™3. Las cruces
indican la masa méxima para cada caso.

logp. [gr cm™3] = 15.4 y 14.6. Més alld de que la modificacién de M, es mayor para estrellas
con densidades centrales altas, el cambio relativo en la masa total respecto del caso de GR es de
aproximadamente el 10 % en los dos casos estudiados.

En el marco de la GR, sélo podria esperarse un perfil de masa decreciente si se incorporara un
fluido de densidad de energfa negativa, ya que dm/dr = 47r’p(r). Por el contrario, en gravedad f(R)
este comportamiento de los perfiles podria ser explicado como una consecuencia de la modificacién
de la geometria de fondo. Por el contrario, en las estrellas construidas con la EoS POLY, este
comportamiento en los perfiles no se observa en ninguno de los casos analizados.

En la Figura 6.4 presentamos el perfil del cociente de los términos de la métrica g /g, a lo
largo de todo el interior de la NS para la EoS SLY, considerando las mismas densidades que en la
Figura 6.2. Este cociente debe ser proximo a la unidad como condicién necesaria para la validez
del método perturbativo utilizado. En el panel superior de esta figura graficamos también las
derivadas logaritmicas de primer y segundo orden de la EoS SLY. De la comparacién visual de
la marcha de las curvas, se evidencia un fuerte acoplamiento entre las desviaciones perturbativas
de g, y la derivada segunda de la EoS.

La modificacién de la componente radial de la métrica es leve, y sélo perceptible cuando la
derivada de segundo orden de la EoS se torna suficientemente importante, oscilando fuertemente
en el rango de densidades de 10'! — 10" gr cm™3. Este comportamiento no ocurre en el caso de la
EoS POLY, cuya derivada logaritmica de segundo orden es nula, por lo que el cociente g% /g, ~ 1
a través de todo el interior de las NSs. Es importante hacer notar que la funcién ®(r) en la
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Figura 6.2: Perfiles internos de la estructura de las NSs para dos casos extremos de densidades
centrales bajas y altas, p. = 10'#0 y 10134 gr em™, para tres valores diferentes del pardmetro a
(+0.2,0.0 y -0.2 km?), donde @ = 0.0 corresponde al caso de la GR. En el panel izquierdo (derecho)
se muestran los perfiles correspondientes la EoS SLY (POLY). En la Figura 6.3 presentamos el
detalle del perfil de masa cerca de la superficie de la NS. Para valores bajos de la densidad central,
el efecto en la masa integrada puede representar una desviacién del orden de < 10% del caso de

GR.
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Figura 6.3: Detalle de los perfiles de densidad y masa cerca de la superficie de la NS para el caso

046 gr em™3. La masa

de la EoS SLY EoS que se muestra en la Figura 6.2, para p. = 10154 y 1
crece (decrece) en un 10 % respecto del caso de GR (@ = 0) para valores de @ = —0.2 km? (+0.2

km?), tanto para una densidad central alta o baja.

componente temporal de la métrica, refleja el comportamiento de la presiéon, mientras que A(r)
es dominada por la masa, y es la masa y no la presién la que requiere evaluaciones de R/, y por
lo tanto depende explicitamente de las derivadas de primer y segundo orden de la EoS utilizada.
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Figura 6.4: Panel superior: perfil de la derivada logaritmica primera (linea punteada) y segunda
(linea continua) de la EoS SLY en el interior de la NS. Paneles medio e inferior: perfiles
del cociente entre las componentes radiales de la métrica a orden cero (GR), y a primer orden
perturbativo (g?,/grr) para @ = +0.2 y —0.2 km?, que deberfan ser préximos a la unidad como
condicién necesaria para la validez del método pertubativo. Las desviaciones perturbativas estan
relacionadas con el comportamiento de la derivada segunda de la EoS.

Para analizar en profundidad el origen de las desviaciones encontradas en las soluciones de
gravedad f(R) respecto de la GR, exploramos las contribuciones individuales al gradiente dm/dr
de los cuatro términos involucrados en la Ecuacién 6.10, que llamamos: 47r2p (GR) y A, B, C
(términos perturbativos). En la Figura 6.5 presentamos la contribucién de cada término cuando
a = +0.2 km? para las EoSs SLY (panel superior izquierdo) y POLY (panel superior derecho),
en el caso de una densidad central grande (logp, [gr cm™] = 15.4). Para la EoS SLY y para
valores de la coordenada radial r < 9.5 km, el gradiente dm/dr estd dominado por el término
de GR. Méds cerca de la superficie de la NS, para r > 9.5 km, el término C o R{/Ro se torna
dominante, provocando la fluctuacién en el perfil de masa encerrado. Por el contrario, para la
EoS POLY, cuyas derivadas son funciones suaves acotadas muy fuertemente, este efecto anti-
intuitivo no se observa y la marcha del gradiente dm/dr resulta dominada por el término de GR
en todo el interior, con pequenas modificaciones debidas a los términos perturbativos. En los
paneles inferiores de la Figura 6.5 presentamos en detalle lo observado en los paneles superiores
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Figura 6.5: Perfil del gradiente de masa encerrada, dm/dr (linea gruesa), cerca de la superficie
de las NSs para las EoS SLY (panel izquierdo) y POLY (panel derecho). Las desviaciones del
perfil de masa del caso de GR son mas importantes para las EoS SLY realista. Notar que la linea
a trazos indica los términos de orden cero (GR) y la linea continua con signos de suma indica
la contribucién debida al término C o Rj/Ry. Los paneles inferiores muestran el detalle de la
contribucién de los términos perturbativos menores, indicados en la leyenda.

para mostrar el comportamiento de los términos perturbativos menores.

En la Figura 6.6 extendemos este andlisis para comparar el comportamiento de la derivada de
la masa encerrada en cuatro casos particulares que involucran a la EoS SLY: log p. [gr cm ™3] = 15.4
y 14.6 y @ = +0.2 y -0.2 km?. Para estrellas de densidad central baja, el efecto del término asociado
a la derivada segunda (C) es relativamente menor que en el caso de alta densidad central. Las
fluctuaciones en este término ocurren en el rango de energia donde la derivada segunda logaritmica
de la EoS es relevante, que en este caso corresponde a un rango radial mas ancho 7-10.5 km, ya
que la densidad cambia mas suavemente que en el caso de la estrella con alta densidad central. En
este otro caso, la densidad decae abruptamente en un rango estrecho entre los 9.7 y los 10.2 km
que corresponden a la superficie.

En todos los casos que estudiamos, los términos A y B, que corresponden a las contribuciones
de ~ Ry y ~ R{), respectivamente, son varios 6rdenes de magnitud menores.
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Figura 6.6: [dem a la Figura 6.5 para otros tres casos usando SLY: logp. [gr cm™] = 15.4
(izquierda) y 14.6 (centro y derecha). Los gréficos del centro y de la derecha son una comparacién
de los efectos introducidos por el cambio de signo en @, que estd indicado en unidades de km?.
Los mismos valores, @ = —0.2 (izquierda) y 4+0.2 (Figura 6.5, panel izquierdo) son usados, para
una densidad central mayor.

6.7. Discusién

Con el objeto de investigar la viabilidad de las teorias de gravedad f(R) para describir escena-
rios astrofisicos extremos, como los involucrados en las NSs, estudiamos el caso particular de la
gravedad cuadratica f(R) = R + aR? usando tanto una EoS realista como una aproximacién poli-
trépica. Para ello, seguimos los pasos generales presentados previamente por Cooney et al. (2010)
y Arapoglu et al. (2011) utilizando un método perturbativo para aproximar las ecuaciones de
campo de cuarto orden en la métrica. Respecto a las relaciones masa-radio (M — R), encontramos
resultados consistentes con estudios previos, hallando que para los valores extremos admitidos
para el parametro libre a, estas teorias de gravedad son capaces de incluir soluciones estaticas de
mayor masa que la GR. En este sentido, resulta importante remarcar que no existe un acuerdo
general acerca del valor de la masa méaxima de estos objetos antes de colapsar inevitablemente
hacia un agujero negro, dadas las incertezas actuales en el conocimiento del comportamiento de
la materia nuclear a las més altas densidades, a través de su EoS. Este problema no puede dis-
cernirse en la actualidad dada la carencia de una respuesta final acerca tanto de la microfisica de
la materia como del comportamiento de la gravedad en el régimen de campo gravitacional fuerte
(Wen et al., 2011).

El resultado més importante que encontramos se concentra entorno a los detalles de la es-
tructura interna de las NSs, en particular, en lo que concierne a los casos asociados a los valores
extremos del pardmetro @ (es decir, las maximas perturbaciones a la GR permitidas por las cotas
actuales impuestas en laboratorios y en el Sistema Solar). Encontramos que el comportamiento
de la métrica, que en gravedad cuadratica depende no sélo de la EoS, sino también de sus deri-
vadas de orden superior, conlleva la aparicion de una regién interna en la estrella donde la masa
encerrada decrece con el radio.

A pesar del hecho que, en el marco de la GR, este efecto sélo podria ser explicado como
producto de la inclusién de un fluido de densidad de energia negativa, en las teorias f(R), éste
resultado podria surgir como una consecuencia natural del acoplamiento del espacio-tiempo y
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el contenido de materia, a través de la geometria. Adoptando una EoS politrépica simple, con
derivadas de orden superior estrictamente acotadas, dicho comportamiento anémalo en los perfiles
internos de las NSs desaparece, y el efecto final producido por la modificacién de la gravedad sobre
la estructura de estas estrellas se ve reducido fuertemente.

Enfatizamos que las incertezas en la eleccién de la EoS podrian tener un efecto mayor en las
soluciones. Por lo tanto, estos resultados deben ser tomados con cautela, ya que permanece poco
claro si los picos en los perfiles internos aparecen aqui como una consecuencia de la representacién
analitica de la EoS, del esquema perturbativo o de la geometria propia de la teoria de gravedad
cuadratica utilizada. En cualquier caso, nuestros resultados imponen nuevos preguntas en el tema.
Mas investigaciones son necesarias para poder discernir entre estas posibilidades.
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Capitulo 7

Estrellas de neutrones en teorias f(R)
cuadraticas: formalismo de Palatini

7.1. Resumen

Como ya se mencionara en el capitulo anterior, el estudio de la estructura de objetos compactos
puede resultar tutil para poner cotas a las teorias de gravedad f(R) en el régimen de campo
gravitacional fuerte. En este capitulo, analizamos nuevamente las configuraciones de estrellas
compactas en teoria cuadratica f(R), pero basandonos en el formalismo de Palatini.

En este contexto, las ecuaciones de campo resultan de segundo orden, como en GR, por lo
que las ecuaciones TOV modificadas para una métrica estatica y esféricamente simétrica pueden
ser derivadas analiticamente en forma exacta. Mostraremos aqui que cuando tales ecuaciones
son integradas numéricamente, utilizando una aproximaciéon analitica a una EoS realista, los
perfiles internos muestran nuevamente caracteristicas extranas, andlogo a lo que encontraramos
en el formalismo métrico (aunque en ese caso debimos usar un tratamiento perturbativo). Por el
contrario, utilizando aproximaciones politropicas sencillas, estos comportamientos anti-intuitivos
en los perfiles de masa encerrada también desaparecen.

Con el objetivo de analizar la correlacion entre los perfiles internos y las derivadas de la EoS,
proponemos aqui una parametrizacion basada en dos politropas para representar el nicleo y la
corteza de la NS de manera independiente, lo que nos permite manejar sus derivadas y estudiar
en detalle su correlaciéon con los perfiles internos, lo que nos permitié encontrar que es posible
obtener NSs més masivas que en GR, tinicamente en un caso limite.

7.2. Introduccion

Como se introdujera en el capitulo anterior, las teorias alternativas a la gravedad son genera-
lizaciones de la GR de Einstein concebidas con la idea de poder poner en acuerdo los problemas
tedricos y observacionales de la GR en escenarios cosmoldgicos (ver Capozziello & Faraoni, 2011).
Una clase particular de estas teorfas, las llamadas teorias de gravedad f(R) son obtenidas susti-
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tuyendo la densidad lagrangiana de Einstein-Hilbert por una funcién del escalar de curvatura de
Ricci, R. Una de las motivaciones para estudiar tales teorias de gravedad f(R) es la posibilidad
de describir las observaciones cosmoloégicas actuales sin la necesidad de invocar una componente
de materia extrana, como la llamada energia oscura en el régimen actual (de baja curvatura) de
la evolucién del universo (Capozziello & Faraoni, 2011; de Felice & Tsujikawa, 2010; Sotiriou,
2006; Sotiriou & Faraoni, 2010). En este sentido, una serie de modelos f(R) fueron propuestos
para dar cuenta estos resultados, satisfaciendo a su vez, las pruebas actuales de la gravedad tanto
en el Sistema Solar como en los laboratorios terrestres (Hu & Sawicki, 2007; Jaime et al., 2011;
Miranda et al., 2009; Starobinsky, 2007).

Por el contrario, en el régimen de campo gravitacional fuerte, tanto GR como estas teorias
alternativas distan de haber sido restringidas por las observaciones (DeDeo & Psaltis, 2003). En
este contexto, las NSs ofrecen la posibilidad de estudiar en detalle teorias f(R) a través del calculo
de su estructura interna, tanto en el formalismo métrico, como hicimos en el capitulo anterior,
como en el de Palatini, que introducimos a continuacién (de Felice & Tsujikawa, 2010).

En el formalismo de Palatini la métrica y la conexion son consideradas entidades geométricas
independientes (Olmo, 2011). Este esquema tiene la ventaja de dar como resultado ecuaciones
de campo de segundo orden en la métrica (Kainulainen et al., 2007; Olmo, 2008), que admiten
soluciones exactas, mientras que, en el formalismo métrico, las ecuaciones diferenciales resultan
de cuarto orden, y pueden ser tratadas solo con métodos perturbativos.

El modelado de NSs en teorias f(R) en el formalismo de Palatini involucra algunas conside-
raciones adicionales comparadas con el caso de GR, ya que las ecuaciones modificadas de TOV
incluyen las derivadas de la EoS adoptada. Debido a esto, Barausse et al. (2008a) mostraron que
las soluciones presentan la particularidad que la masa encerrada no resulta una funcién suave,
como en GR, ya que puede desarrollar picos producto de cambios rédpidos en las derivadas de la
EoS'. A pesar de esto, es importante notar que las derivadas de las EoS estdn poco restringidas
debido a que las EoS son construidas esencialmente para ajustar la relacién de orden cero entre
Py p, suficiente para calcular la estructura de las NSs en GR. Es por esto que su extrapolacién a
usos que involucran derivadas de orden superior (como dp/dp, d>p/dp?), debe tomarse con cierta
cautela.

En este capitulo estudiamos el comportamiento de los perfiles de masa encerrada de las so-
luciones correspondientes a NSs en teorias f(R) bajo el formalismo de Palatini, con el fin de
intentar dar respuesta a preguntas abiertas en el capitulo anterior. Alli, estudiando soluciones
correspondientes a una teoria cuadratica f(R) bajo el formalismo métrico encontramos que los
perfiles internos de la masa encerrada de las soluciones presentaban un comportamiento anémalo

1Otra caracteristica poco atractiva de las NSs en el formalismo de Palatini, es la aparicién de divergencias en
el tensor de Riemann y los invariantes de curvatura de la métrica evaluada cerca de la superficie de la estrella,
cuando se incorporan EoS politrépicas (Barausse et al., 2008a,b,c; Kainulainen et al., 2007) hecho que fuera re-
analizado por Olmo (2008) para el caso particular de gravedad cuadratica. All{ se concluye que la existencia de tales
singularidades en la curvatura resulta no-fisica, ya que surge de manera artificial producto de la EoS idealizada que
se utiliza para calcular la estructura de la estrella. Ademads, admitiendo funciones f(R) continuas pero no analiticas,
en Mana et al. (2015) fue demostrado que el intervalo de pardmetros en que no se forma una singularidad puede
extenderse para cubrir casos fisicamente relevantes que fueron previamente ignorados.
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o anti-intuitivo. Discutiremos entonces acerca de si se trata de un subproducto de las aproxima-
ciones analiticas a las EoS utilizadas o de una propiedad intrinseca de estas teorias de gravedad
alternativas.

Para ello, calculamos la estructura de una estrella en la teorfa definida por f(R) = R + aR?
(también usada en Barausse et al., 2008a) de dos maneras diferentes. Primero, usando la EoS
realista SLY (en lugar de la EoS FPS usada en Barausse et al., 2008a), que ya usamos en el
capitulo anterior. Luego, a través de la incorporacion de una aproximacion a la EoS basada en la
conexién de dos politropas diferentes. Estas politropas representan el estado de la materia en el
nicleo y en la corteza de la NS, respectivamente, permitiéndonos a su vez manejar sus derivadas
a través de un conjunto de pardmetros que facilitan el andlisis de su correlacién con los perfiles
internos correspondientes. Encontramos que en ambos casos los perfiles internos se encuentran
fuertemente correlacionados con las derivadas de la EoS, dando lugar a regiones donde la ma-
sa encerrada decrece con la coordenada radial de manera anti-intuitiva. La Unica excepcién a
este comportamiento es obtenida para una eleccion especifica de los parametros de la politro-
pa multiple. Siguiendo el trabajo de Barausse et al. (2008a), exploramos ademés la familia de
configuraciones masa-radio (M — R) para f(R) = R + aR? en el formalismo de Palatini. Nuestros
resultados muestran que las NSs del modelo elegido son menos masivas que las de GR, excepto
para el caso particular mencionado, en el que la masa crece con el valor de a.

7.3. Ecuaciones de la estructura estelar

Como se introdujera en el Capitulo 1, en esta teoria la accién modificada de Einstein-Hilbert

viene dada por

&

167G

donde f(R) es una funcién del escalar de Ricci, R = g*"R,,,(I), con R,,(I') = =4,I’ ﬁv+8,11"/’}v+l"ﬁvl"ﬁ 1=
Fﬁpl"ﬁ 1+ La accién de la materia S, depende en los campos de materia ¢, y la métrica g,y.

S [g/.lV’ I'yml = fd4x ‘/__gf(R) + Sm[g,uw Yml (71)

En el formalismo de Palatini, las ecuaciones de campo se obtienen variando la accién respecto
de la métrica y la conexién afin (Olmo, 2008),

1 8nG
Se®IRD) = S f RO = =Ty (7.2)
1 1
v, [\/_—g (5§ fre"” - Eéq fRg” — 55; ngﬂp)] =0 (7.3)

donde fg =df/dRy T, es el tensor de energia y momento, que satisface la ecuacién de continuidad

V. T* =0 (7.4)
La traza de la Ecuacion 7.2 resulta

fr(RIR = 2R = 221 (7.5)
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Esta ecuacion algebraica puede utilizarse para expresar el escalar de curvatura, R, como funcién
de la traza del tensor de energia y momento, 7.

La estructura estelar se calcula suponiendo una métrica estatica y esféricamente simétrica con
un elemento de linea dado por

ds? = —eA0 242 1+ BOdr? 1 2(d6P + sin® 6dg?), (7.6)

y un fluido ideal con un tensor de energia e impulso T, = (p + Py, + pguy, donde p(r) es
el perfil de densidad, y p(r) es el perfil de la presion. Con estas consideraciones, la ecuacién de
continuidad (7.4) resulta

A/
P==T(p+p) (7.7)
y las componentes de las ecuaciones de campo, tt y rr, pueden escribirse como (Barausse et al.,
2008a; Reijonen, 2009):

1 1-¢ef eP8nGrp o
A = - - — — .
l+yo( r F +r) (7.8)
1 (1-¢8 eB8rG +
B - ¢, 8Grp  aoth (7.9)
1+ r F 2 r
donde usamos primas para notar las derivadas con respecto a la coordenada radial, r, y
2
/ 2 £ B
w = P é(&) +ﬁ+e_(R_i) (7.10)
4\ fr rfe 2 Ir
2 3 f/ )2
_ 2|/R R
= r|=-=|= 7.11
Fo (fR -5 ] (71
rflé
= — 7.12
Y0 e (7.12)

Las ecuaciones TOV modificadas toman entonces la forma (Kainulainen et al., 2007; Reijonen,
2009)

dp 1 p+p 4nGrip  ap 5

— = - Gm + - — -2G 7.13
dr 1 +vy0 r(c*r —2Gm) " 1r 2 (e m) (7.13)
dm 1 dnr’p  Fag+By m

— = + — — —(ag +Bo — 7.14
dr 1+y0( TG 2 y@rhor) (7.14)

donde m(r) = ¢*r(1 — e 8)/2G. A partir de aqui, elegimos la forma particular para la f(R), carac-
terizada por la funcién f(R) = R + aR*.”

La constante a es un parametro libre de la teoria que debe ser positivo debido a consideraciones
de estabilidad (de Felice & Tsujikawa, 2010; Sotiriou & Faraoni, 2010). Este tipo de teoria ha
sido estudiada ampliamente debido a sus propiedades de renormalizacién (Stelle, 1977). También

2Las potencias negativas de R son despreciables en el régimen de campo gravitacional fuerte, que es el limite en
el que estamos interesados para modelar NSs Sotiriou (2006).
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fueron estudiados agujeros negros cargados en teorfas f(R) = R + aR? bajo el formalismo de
Palatini (Olmo & Rubiera-Garcia, 2013) asi como modelos cosmolégicos con rebote (Barragan et
al., 2009).

El sistema de ecuaciones diferenciales formado por 7.13 y 7.14 puede resolverse si se explicita
una relacion entre p y p, la EoS. Usando la Ecuacién 7.5, el escalar de curvatura, R, puede
expresarse como funcién de la traza T. En particular, la gravedad cuadratica da como resultado
R = —81GT/c* = —871G(—c*p + 3p)/c*. A través de la regla de la cadena, pueden calcularse las
derivadas fg respecto a la coordenada radial, r, a través de las funciones ag, By v vo, que quedan
entonces escritas en funcién de p’, p”, y las derivadas primera y segunda de la EoS (dp/dp y
d?p/dp?). Luego, el célculo de la estructura estelar requiere una derivacién de las ecuaciones 7.13
y 7.14 explicita que resulta no trivial (Reijonen, 2009).

7.4. Ecuacion de estado

Como se mencionara previamente, la EoS contiene informacion de las condiciones microfisicas
de la materia en el interior de las NSs a lo largo de varios érdenes de magnitud en la densidad.
Las EoS disponibles en la literatura estan usualmente expresadas a través de tablas donde se
explicita la relacién de orden cero entre p y p, ya que esa es la relacion necesaria para calcular
la estructura de NSs en GR. Sin embargo, en al ser necesario el cdlculo de las derivadas de la
EoS, como en nuestro caso, las técnicas usuales de interpolacién no son suficientes, ya que fallan
a la hora de representar adecuadamente las derivadas de orden superior Eksi et al. (2014). Es por
esto que las aproximaciones analiticas a las EoS disponibles en la literatura resultan preferibles
para obtener derivadas como dp/dp v d?p/dp?, como en el caso que nos interesa aqui. En este
sentido, consideramos primero la EoS SLY realista presentada en el Capitulo 6, que ha sido
ampliamente utilizada para calcular tanto la estructura interna de NSs (Douchin & Haensel,
2001; Haensel & Potekhin, 2004) como modelos de enfriamiento y evolucién magnética (Aguilera
et al., 2009; Garcia et al., 2014), asi como la EoS FPS, usada por Barausse et al. (2008a) a modo de
comparacién. Estas aproximaciones son representaciones polinémicas complejas que ajustan a la
relacion dada por la tabla asociada a cada EoS, mediante un procedimiento termodindmicamente
consistente tanto en los regimenes de densidad correspondientes a la corteza como al nicleo
(Haensel & Potekhin, 2004).
Como ya mostramos en el capitulo anterior, las parametrizaciones analiticas para las EOSs
SLY y FPS estdn dadas por
3
¢ = I fias(e - a) + (ar + as) ifastan =€)
+(an + af) folaiz(ais — &) + (ais + aieé) folarr(ais — £)), (7.15)

donde ¢ = log(p/g cm™3), ¢ = log(p/dyn cm™?), fo(x) = ﬁ? y los coeficientes a@; para cada caso
estan tabulados en Haensel & Potekhin (2004). Las aproximaciones analiticas a las EoS SLY
y FPS se muestran en la Figura 7.1, asi{ como sus derivadas logaritmicas primera y segunda.
Incluimos adema&s, a modo de comparacién, la EoS dada por la aproximacién politrépica del
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Figura 7.1: Aproximacién analitica de las EoSs SLY y FPS (panel superior), y sus derivadas
primera y segunda (paneles medio e inferior, respectivamente). Se incluye ademds la aproximacion
politrépica simple PLY para comparacién. Las dreas sombreadas en color gris indican las regiones
de transicién entre las distintas regiones internas de las NSs.

capitulo anterior (Silbar & Reddy, 2004), que llamamos PLY, dada por ¢ = 2£ +5.29355. A pesar
que esta ultima no es una EoS realista que pueda representar una NS en detalle, resulta un modelo
simple que nos permite realizar un andlisis detallado de rol de las derivadas de las EoSs en el
célculo de la estructura estelar en gravedad f(R).

7.5. Método numérico

La resolucién del sistema de ecuaciones diferenciales ordinarias formado por 7.13 y 7.14 re-
quiere de su integracién desde el centro de la NS hasta su superficie, para lo cual es necesario
suponer las condiciones de borde: m(r = 0) = 0, p(r = 0) = p., p(r = 0) = p., p(r = R) = 1072p,
y m(r = R) = M. Para realizar la integracion numérica utilizamos un codigo basado en el método

de Runge-Kutta de cuarto orden con un paso variable en la coordenada radial que se acorta
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sistematicamente al acercarse a la superficie de la NS y que da cuenta de las variaciones rapidas
de los parametros fisicos en esta region.

7.6. Resultados

En la Figura 7.2, mostramos la familia de configuraciones estaticas para las EoSs SLY, FPS
y PLY, para tres valores diferentes del pardmetro @ , que van desde @ = 0 (caso GR) hasta a =
5x107° cm?. Mientras que las diferencias entre la gravedad modificada y la GR no son apreciables
para la EoS PLY, al incluir EoSs realistas, los cambios se tornan significativos. Utilizando las
mismas condiciones iniciales para realizar la integracion, la masa de la configuracién més masiva
de cada familia decrece cuando el parametro @ se incrementa. Esto significa que para estar eleccién
particular de la teoria de gravedad modificada, considerando @ > 0, para ambas EoS realistas,
no son admisibles NSs m&s masivas que en GR. Esta caracteristica de las NSs en el modelo
R + aR? estarfa en conflicto con la evidencia observacional reciente en que se han reportado NSs
como PSR J1614-2230 con M = 1.97 + 0.04 Mg (Demorest et al., 2010) y PSR J03484-0432 de
M =2.01+0.04 My (Antoniadis et al., 2013).

En la Figura 7.3, pueden observarse particularidades més notorias en los perfiles internos de
la masa obtenidos usando la EoS SLY para p. = 4 x 10> gr cm™ y tres valores del pardmetro a.
En ellos se muestran también las derivadas de la EoS usada a modo de comparacién.

Alli puede verse que existen regiones internas donde la masa encerrada decrece con p, es decir
que dm/dp < 0, y, como la densidad y la presién decrecen mondtonamente con la coordenada
radial, en dichas regiones, la masa decrece entonces con la coordenada radial (dm/dr < 0). Este
comportamiento inesperado se torna mas pronunciado cuando a crece. Ademas, las regiones en
que estos rasgos son observados estan en clara correlaciéon con los intervalos en los que la derivada
segunda de la EoS se torna importante, o sea, cerca de las regiones donde ocurren las transiciones
de fase, en particular, en la transicién entre la corteza y el nicleo, entorno a ¢ = 14.1. Esta
correlacion se evidencia por el hecho de que dm/dp se mantiene positiva cuando utilizamos la EoS
PLY que posee derivadas triviales. Este comportamiento anti-intuitivo fue reportado previamente
por Barausse et al. (2008a) usando la EoS FPS. En este estudio los autores argumentan que
estos efectos deberian aparecen en cualquier teoria que involucre derivadas de mayor orden en los
campos de materia que en la métrica, ya que en tales teorias no estd garantizada la dependencia
acumulativa de la métrica respecto de los campos de materia. De hecho, este comportamiento
resulta andlogo al encontrado en el estudio de la estructura de NSs bajo el formalismo métrico,
como vimos en el capitulo anterior. Cabe destacar que en ese caso, como las ecuaciones son de
cuarto orden, se requirié la incorporaciéon de un método perturbativo para su calculo, mientras
que en este caso, estamos tratando con soluciones exactas.

Este escenario motiva una analisis cuidadoso de las aproximaciones numéricas a las EoS realis-
tas utilizadas, ya que, generalmente, estas EoSs estdn construidas con el objeto de construir NSs
en GR. Tal procedimiento podria dar lugar a la pérdida de informacién importante contenida en
las derivadas primera y segunda de la FoS, que se tornan relevantes en gravedad f(R). Es por esto
que vale la pena investigar otras descripciones de NSs realistas de forma tal que las derivadas de
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Figura 7.2: Configuraciones estaticas para las EoSs SLY, FPS y PLY, considerando distintos
valores del parametro a. El caso de GR se recupera cuando @ = 0, para el cual se obtienen las
masas maximas en todos los casos.

la EoS permanezcan bajo control. En la Seccién que sigue presentamos una primera aproximacion
a tal problema, proponiendo una parametrizacion alternativa para imitar el comportamiento de
las EoSs cerca de las regiones de transicién de fase. Veremos que tal parametrizacién ofrece una
descripcién simplificada de la materia nuclear en la corteza y el niicleo de una NS, permitiéndonos
a su vez jugar con diferentes valores para dp/dp y d*p/dp? que nos permitirdn volver a interpretar
los resultados presentados hasta aqui.

7.7. Una parametrizacion alternativa

El interior de las NSs suele ser bien descripto por tres regiones diferentes: el ntcleo, la corteza
interna y la externa (ver Figura 7.1). Cada una de estas regiones puede aproximarse por una EoS
politrépica con un indice caracteristico I' = dlog p/dlogp = d{/d¢ (Read et al., 2009). Restrin-
giremos nuestro andlisis a las densidades que cubren el nicleo y la corteza interna, asi como la

regién de transicién correspondiente (¢ ~ 14.2), donde el perfil de masa presenta las diferencias
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Figura 7.3: Perfil de masa encerrada para la regién de transicién entre el niicleo y la corteza interna
usando la EoS SLY para p. = 4 x 101 gr cm™. El comportamiento anti-intuitivo dm/dé < 0 es
mds notorio cuando « crece. Las derivadas primera y segunda de la EoS SLY se grafican en lineas
de trazos grises para evidenciar las fuertes correlaciones entre los perfiles de masa y la derivada
segunda de la EoS, que se torna prominente en la regién de transicién entre el niicleo y la corteza
(& ~ 14.0-14.3).

mas significativas respecto del caso de GR (ver Figura 7.3).

Elegimos representar esta descripcién por una EoS arbitraria que denominamos PLY'T, que
presentamos en la Figura 7.4, junto a sus derivadas primera y segunda. En esta representacién,
sus derivadas logaritmicas vienen dadas por

de In-Ty _&-¢%), In+ls

d_f = = tan ( 3 ) + > (7.16)
d?¢ Ir,-T, A
¢ _ 7.17
d¢? T A+ (- &) (7.17)

donde I'; y I'1 son los indices politrépicos en el nicleo y la corteza interna, respectivamente. El
2 1 y
parametro A caracteriza el ancho de la regién de transicién, permitiéndonos controlar las derivadas
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primera y segunda de la EoS PLYT. Debido a que las derivadas segundas no son restringidas
por la termodindmica, A puede reducirse arbitrariamente.® En el caso limite en que ambas EoS
politrépicas son pegadas con A = 0, el valor de la densidad & indica el punto de transicién entre
el nicleo y la corteza interna, dando £(¢) continua pero no diferenciable en el punto &. La forma
explicita de la EoS PLYT puede obtenerse integrando la Ecuacién 7.16.
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Figura 7.4: EoSs PLYT alrededor de la transicién entre la corteza y el nicleo & ~ 14.1 (¢ ~ 11.9).

Para imitar a la EoS SLY en el rango 13 < & < 15, fijamos I'; = 2.6, I’} = 1.25, § = 14.15 y
{(&o = 14.15) = 32.7. Usamos A = 0,0.1,0.01 como ejemplos ilustrativos.
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En la Figura 7.5 mostramos las configuraciones masa-radio y los perfiles internos obtenidos
usando la EoS PLYT. Para imitar la EoS SLY en el rango en que estamos interesados, 13 < £ < 15,
fijamos I, = 2.6, '] = 1.25, & = 14.15 y {o(&p = 14.15) = 32.7 en las ecuaciones 7.16 y 7.17. Usamos
A =0.1,0.01 como ejemplos que permiten reproducir resultados similares a los obtenidos usando la
EoS realista SLY en la Seccién anterior. Las configuraciones masa-radio alcanzan masas méximas

menores a medida que el pardmetro @ se incrementa, y el comportamiento peculiar dm/d¢é < 0

3Ver Bejger et al. (2005) para una discusién acerca de los escenarios astrofisicos para la formacién de fases
mixtas en el nicleo de las NSs.
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puede observarse en los perfiles internos, siendo mas pronunciado para valores menores de A.
Sin embargo, encontramos un comportamiento completamente diferente en el caso limite en que
A = 0, para el cual dZ/dé y d*¢/dé? no son continuas en el punto de transicién &. A pesar de estas
discontinuidades, el calculo de la estructura estelar no conlleva problemas numéricos al realizar la
integracién desde el ntcleo hacia la corteza. Por el contrario de los casos previamente analizados,
al incrementar « las configuraciones masa-radio halladas permiten albergar NSs mas masivas
que la GR. Esta caracteristica estda en correlacién con los perfiles de masa, que se incrementan
mondtonamente con &. Luego, el caso A = 0 no sélo reconcilia las configuraciones masa-radio con
los datos observacionales, sino que remueve el comportamiento anti-intuitivo dm/dé < 0 de los
perfiles de masa.
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Figura 7.5: Configuraciones masa-radio estaticas (paneles superiores) y perfiles de masa encerrada

(paneles inferiores) para la EoS PLYT, considerando distintos valores del pardmetro a, y, de
izquierda a derecha, tres valores diferentes del ancho de la regién de transicién (A = 0.1, 0.01
y 0). El caso de GR es recuperado con @ = 0. Los perfiles de masa encerrada corresponden a
pe = 4x 105 gr em™3. El comportamiento anti-intuitivo dm/dé < 0 ocurre para todos los casos en
que A # 0, en la regién de transicién (¢ = 14.15).
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7.8. Discusion

Con el fin de investigar si teorias f(R) bajo el formalismo de Palatini pueden describir ade-
cuadamente escenarios astrofisicos en el régimen de campo gravitacional fuerte, estudiamos la
estructura interna de NSs en gravedad cuadrética, definida por f(R) = R+ aR?. Al contrario de lo
que ocurre en el formalismo métrico, las ecuaciones TOV modificadas resultan de segundo orden,
como en el caso de la GR, lo que permite su resolucién de manera exacta. Sin embargo, a pesar
de esta ventaja, su integracién involucra consideraciones adicionales ya que las derivadas de la
EoS impactan explicitamente sobre las ecuaciones de estructura.

Considerando la EoS SLY utilizada cominmente para el cdlculo de NSs en GR, obtuvimos
resultados consistentes con estudios previos (Barausse et al., 2008a, en donde se usé la EoS FPS)
en cuanto a las configuraciones masa-radio estdticas y los perfiles internos de masa encerrada. En
cuanto a las relaciones masa-radio, en todos los casos encontramos que las masas maximas admi-
tidas resultan menores al caso de GR, por lo cual, el pardmetro @ resulta fuertemente restringido
dada la evidencia observacional provista por la deteccion de NSs con masas M ~ 2 Mg. Pero un
problema incluso mas serio es encontrado al analizar los perfiles internos de la estructura de estas
soluciones. Un comportamiento anti-intuitivo es observado en los perfiles de masa encerrada, que
incluyen, regiones donde dm/dp < 0. En Barausse et al. (2008a) se argumenta que este tipo de
rasgos de los perfiles surgen como consecuencia natural en teorias de gravedad que involucran
derivadas de orden superior en los campos de materia que en la métrica. Sin embargo, las EoSs
para la materia en el régimen de densidades extremas suelen ser acotadas a través del ajuste de
la estructura de las NSs calculadas a partir de ellas, bajo la teoria de GR, donde tnicamente es
relevante la relacién de orden cero entre p y p . Luego, puede resultar poco apropiado, utilizar
estas EoSs para restringir las teorias alternativas a la gravedad sin imponer la tendencia a que
a = 0. Esto es por cierto un problema intrincado ya que justamente son las NSs los laboratorios
naturales donde pueden ser estudiadas las propiedades de la materia a alta densidad.

Ademas, en este trabajo se estudié una parametrizacién alternativa para las EoSs que deno-
minamos PLYT, que da cuenta de manera simple de la region de transicién entre la corteza y el
nicleo de NSs. Para esto utilizamos aproximaciones politrépicas a cada regiéon incorporando una
funcién analitica para parametrizar e imitar la transicién de fase entre ellas, de manera de poder
controlar las derivadas primera y segunda. Usando esta EoS simple, fuimos capaces de recuperar
las configuraciones masa-radio obtenidas usando aproximaciones analiticas a las EoS realistas
como SLY y FPS, asi como sus perfiles interiores, hallando ademds un resultado notorio en el
caso limite que representa una transicién de fase dura entre el ntcleo y la corteza de la estrella
compacta. En este caso, las soluciones resultan completamente diferentes. No sélo encontramos
NSs mas masivas que las admitidas por la GR para estas EoS, sino que los comportamiento
anti-intuitivos de los perfiles internos fueron removidos. Estos resultados parecen sugerir que los
problemas que fueron mencionados como caracteristicos de las teorias f(R) bajo el formalismo de
Palatini, podrian estar relacionados con las incertezas que surgen de la microfisica asociada a la
transicion de fase a alta densidad.
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Capitulo 8

Conclusiones y desarrollos a futuro

En esta tesis hemos realizado aportes al conocimiento de las NSs tanto desde un punto de vista
tedrico como del andlisis de datos surgidos de observaciones usando diferentes enfoques y herra-
mientas. En resumen, en la Parte I de esta tesis se introduce brevemente un contexto actualizado
del conocimiento general de estas estrellas, partiendo de un recuento de los principales hechos
histéricos relacionados con su estudio, se presenta la fenomenologia asociada y sus caracteristicas
principales para luego pasar a la descripcién de las herramientas utilizadas para su estudio y mo-
delado. Finalmente se brinda una introduccion al anélisis de datos en la banda de los rayos X y
los instrumentos que usamos en esta tesis. En el Capitulo 1 se presentan ademas las motivaciones,
resultados y preguntas que dieron lugar a toda esta investigaciéon. En los capitulos posteriores se
presentan los trabajos cientificos especificos realizados que conforman esta tesis doctoral.

En la Parte II se presentan dos modelos tedricos desarrollados para su estudio y los resultados
obtenidos, por un lado, para la evoluciéon del campo magnético en NSs que sufren un proceso de
acrecion de materia en un HMXB y, por otro, para explicar el frenado repentino de un magnetar a
partir de la evolucién de su campo magnético interior que podria tener efectos sobre la estructura
global de la corteza de la estrella. En la Parte III presentamos los resultados alcanzados en
dos estudios realizados a partir del anélisis de datos obtenidos en la banda de los rayos X por los
satélites RXTE, Chandray XMM-Newton. Por un lado, asociados al estudio del enfriamiento de la
atmésfera de la NS en el LMXB 4U 1820-30 y por otro a la bisqueda de un remanente compacto en
la emision extendida asociada al SNR (290.1-0.8. Finalmente, la Parte IV involucra el desarrollo
tedrico de una linea de investigacién reciente en la que las NSs juegan un papel fundamental,
en el que se pone a prueba teorias alternativas a la GR de Einstein en el régimen de campo
gravitacional fuerte o de gran curvatura. En particular presentamos aportes realizados al estudio
de la estructura de NSs construidas en gravedad f(R) cuadratica, tanto en el formalismo métrico
como en el de Palatini. De esta manera, se concentran aqui los aportes realizados al estudio de
NSs en escenarios astrofisicos diversos y utilizando diferentes enfoques metodoldgicos ya sea a
partir del desarrollo de modelos analiticos, la programacién de cédigos numéricos semianaliticos,
o el anélisis de datos de rayos X asociados a NSs obtenidos por distintos observatorios orbitales.
Los aportes realizados en esta tesis abren, a su vez nuevas lineas de investigacién, enmarcadas

dentro de la astrofisica de altas energias.
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A continuacién se resumen las principales conclusiones y aportes alcanzados en conjunto con
posibles lineas de trabajo a explorar, que permitirdn ampliar y profundizar los estudios llevados
adelante en esta tesis.

Parte 11

Los modelos tedricos presentados en la Parte II de esta tesis muestran principalmente que el
campo magnético de estas estrellas juega un rol fundamental en su evolucién y puede ser fuente de
fenémenos particulares observados tanto en NSs aisladas con campos magnéticos muy intensos,
como los magnetares, como en el caso de NSs pertenecientes a sistemas binarios.

En el Capitulo 2 se introduce el desarrollo de un modelo numérico para la evolucién del campo
magnético de una NS que acreta materia proveniente del viento generado por una estrella de gran
masa en un sistema binario. El desarrollo del modelo fue motivado por la necesidad de estudiar
condiciones necesarias para la formacién de jets relativistas en este tipo de sistemas binarios,
producto del decaimiento del campo magnético de la NS que podria ser acelerado por el proceso
de acrecién.

El modelo numérico desarrollado incorpora el estado del arte en la microfisica de la estrella
y hace uso de perfiles de evolucién térmica obtenidos de forma consistente con nuestro modelo
(Aguilera et al., 2008). La ecuacién de induccién que resolvemos para analizar la evolucién del
campo magnético en la corteza, considera la difusién éhmica de las corrientes eléctricas y la
adveccion de las lineas de campo magnético, arrastradas por el flujo de materia acretada sobre
su superficie. La mayor limitacién del modelo radica en que se considera unicamente acrecién
esférica, y no acrecién en forma de columnas a través de los polos magnéticos, y su posterior
redistribucion en toda la superficie de la estrella. A pesar de eso, a modo cualitativo, resulta
esperable que fenémenos como el enterramiento del campo magnético de la estrella, y su difusién,
responsables del decaimiento acelerado, jueguen un rol importante si el drea sometida a la acrecién
inicial es menor, ya que la tasa de acrecion local de materia resultaria amplificada por el mismo
factor. Asi, la posibilidad de que jets relativistas puedan ser emitidos en este contexto, merece ser
estudiada en mayor detalle.

Nuestros resultados cuantitativos muestran una dependencia fundamental entre la tasa de
acrecién y la escala temporal de decaimiento del campo magnético. Ademds, otros pardmetros
del modelo, como el contenido de impurezas de la corteza y el estado de superfluidez y la masa
de la NS, que modifican su perfil de enfriamiento, son determinantes en un segundo plano. De
esta manera, en el caso que una fracciéon importante del viento emitido por la estrella companera
pudiera ser acretada por la NS, su campo magnético podria decaer desde un valor inicial tipico
de un pulsar (B ~ 10'2 G) hasta valores que admiten la formacién de jets relativistas (B < 108 G,
Massi & Kaufman Bernadd, 2008) en la escala temporal impuesta por la evolucién de la estrella
compaifiera de gran masa, que es de unos ~107 afos.

Los resultados expuestos en esta parte de la tesis tienen impacto sobre modelos de emision de
altas energias en SFXTs que involucran NSs en HMXBs, pudiendo convertir a estos sistemas en
una nueva clase de fuentes de rayos y de MeV en la Galaxia, como fuera sugerido por Sguera et al.
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(2009) para AX J1841.0-0536. Ademads, los resultados son aplicables a binarias de rayos y tales
como LS I +61 303 o LS 5039, objetos paradigmaticos en lo que respecta a emisiéon no térmica
de muy altas energias. Simulaciones numéricas realizadas por Owocki et al. (2011), revelan tasas

I como las deducidas a partir de nuestro

de acrecién de materia del orden de ~107!" Mg afio™
modelo.

El seguimiento de estas fuentes usando observaciones en la banda de los rayos vy de los satélites
Fermi y AGILE, asi como observaciones dedicadas a mas altas energias usando MAGIC II y
HESS 1II son importantes para establecer cotas al nivel de radiacion no térmica durante las
fulguraciones de rayos X, posibilitando la determinacién de la energia méxima de corte de las
particulas relativistas. La combinacion con observaciones interferométricas en radio podria ayudar
a confirmar o descartar la formacién de jets. Del mismo modo, la detecciéon de un jet transitorio
en un HMXB que albergue una NS, brindaria evidencia indirecta de nuestras predicciones para
el decaimiento del campo magnético.

Los primeros modelos que incorporan la posibilidad de estudiar acrecion columnar, asi como el
acoplamiento de la evolucién del campo magnético con la evolucién térmica de la estrella fueron
realizados por Vigano et al. (2012, 2013). Su aplicacién al problema observacional que motiva
nuestro trabajo es un objetivo que también merece ser estudiado con mas detalle en el futuro.

Dentro del contexto del estudio de la evolucién a largo plazo del campo magnético de NSs,
en el Capitulo 3 presentamos un modelo sencillo que permite explicar la disminucién repentina
de la velocidad de rotacién observada en el magnetar AXP 1E 22594586, fenémeno conocido
como anti-glitch. Nuestro modelo se basa en la hipdtesis de que el decaimiento de la componente
toroidal de su campo magnético, serfa capaz de desestabilizar una configuracién originalmente
estable y alargada, llevandola a una nueva forma mas esférica que resulte mecanicamente estable
bajo la configuracién de campo magnético actual. Asi, el frenado observado en (Archibald et al.,
2013), apareceria naturalmente como consecuencia de la conservacién del momento angular. La
liberacién de energia estimada en ~10*? erg resulta estar en completo acuerdo con la emisién
detectada por los observatorios Fermi y Swift en la época en que ocurrié dicho evento.

La principal prediccion contrastable de nuestro modelo surge del hecho que un frenado como
el detectado por Archibald et al. (2013) en AXP 1E 22594586, s6lo podria ser alcanzado si
la intensidad promedio inicial del campo magnético toroidal interno de la NS es varias veces
superior a 10'* G, como en el caso de los magnetares. Consecuentemente, este valor critico impide
el desarrollo de un anti-glitch de tal magnitud en los pulsares propulsados por rotacion. Esta
prediccién explica de manera natural la razén por la cual este evento es el primero en su tipo,
dado que si bien la extensa poblacién de pulsares ordinarios ha sido largamente monitoreada
durante ~50 anos, solo se conocen unos 10 a 20 magnetares, que han sido monitoreados durante
los dltimos 20 anos.

Con el objetivo de realizar las primeras estimaciones para poner a prueba la idea desarrollada
manteniendo la analiticidad de nuestro modelo, consideramos inicamente una estrella de densidad
uniforme cuya estructura es afectada por un campo magnético netamente toroidal. El desarrollo de
un modelo mas detallado que considere, por ejemplo, a una NS compuesta por una corteza sélida
rodeando un nicleo liquido (como el propuesto por Franco et al., 2000, para estudiar terremotos
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estelares en pulsares alimentados por rotacién) es uno de los principales objetivos a desarrollar a
futuro. En este sentido, Frieben & Rezzolla (2012) han desarrollado modelos relativistas de NSs
elipsoidales considerando EoSs realistas, encontrando elipticidades compatibles con las obtenidas
en esta tesis. La adaptacién de estos modelos al estudio de anti-glitches en este y otros magnetares,
resulta una fuente de informacién vital acerca de las propiedades de la corteza que merece ser
estudiada en mayor profundidad.

Nuestro modelo simple fue ampliado recientemente por Mastrano et al. (2015), incorporando
el decaimiento de una configuracion de campo magnético con mas o6rdenes en el desarrollo mul-
tipolar. En su trabajo, los autores calculan el cambio en la elipticidad, €, debido a un campo
entrelazado dipolar-toroidal, y para una configuraciéon dipolar con un toro cuadrupolar entre-
lazado. De esta manera muestran que la omisién de la contribucién de la componente poloidal
del campo magnético en la estructura de la estrella da como resultado una sobreestimacién del
alargamiento de la estrella. Cabe aclarar que en nuestro caso, esta componente fue ignorada
intencionalmente para mantener la analiticidad del modelo. Incluyendo el campo dipolar en la
configuracién, o incorporando un campo dipolar-cuadrupolar trenzado con el campo toroidal,
Mastrano et al. (2015) encuentran que tinicamente objetos con By 2 10" G pueden producir
el cambio en la frecuencia observado, Av/v, confirmando una de las conclusiones principales de
nuestro modelo. En este sentido, mas alld de las similitudes observacionales, la naturaleza del
frenado o anti-glitch experimentado por el magnetar AXP 1E 22594586 tendria un origen fisico
completamente diferente a las anomalias o glitches de los pulsares, o incluso de los propios mag-
netares. De esta manera, los autores arriban a conclusiones cuantitativamente diferentes, pero
cualitativamente sus resultados son idénticos a los nuestros (ver Figura 3 de Mastrano et al.,
2015).

Por otra parte, Lander et al. (2015) estudiaron las erupciones de los magnetares, imponien-
do una cota méxima de 4 x 10* erg para la energia liberada, producto de una fractura en la
corteza, independiente de la intensidad del campo magnético. Esto significa que las erupciones
mds energéticas de estas fuentes podrian ser explicadas por este tipo de “terremotos” estelares. Si
bien la posibilidad de diferenciar las contribuciones energéticas de la propia corteza y del campo
magnético es dificil en la préctica, en el caso que una erupcion tal sea acompanada por un fre-
nado repentino, entonces una fraccién significativa de la energia liberada deberia originarse en la
reconfiguraciéon del campo magnético.

Es importante mencionar que el frenado observado en AXP 1E 2259+586 ha sido interpretado
también en otros escenarios. Por ejemplo, Katz (2013) propuso que el fenémeno es producto de
la acrecién de material de la supernova que originé la NS, y Huang & Geng (2014) sugirieron
la colisién con un asteroide de ~10'® kg. Por otro lado, Kantor & Gusakov (2014) intentaron
explicar el frenado dentro del escenario estandar de las anomalias o glitches, producto de un
retraso entre la velocidad de rotacién del superfluido del nicleo de la estrella y su corteza que se
reconectan abruptamente. En todos estos trabajos el frenado es una consecuencia, pero en ningtin
caso se modela el mecanismo que lo dispara ni la escala temporal asociada. Asi como en nuestro
trabajo proponemos el decaimiento del campo magnético interno como la fuente del frenado
observado, Link (2014) y Lyutikov (2015) sugieren, en cambio, que las erupciones y estallidos de
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los magnetares son producto de la relajacion de la configuracién externa del campo magnético.

La simulacién del decaimiento del campo magnético que produce el quiebre de la corteza
y el cédlculo de las escalas temporales involucradas conforman un desafio interesante a futuro.
Entendemos que el estudio detallado de la fenomenologia de los anti-glitches podria aportar
conocimiento acerca de las propiedades mecanicas de la materia nuclear a alta densidad que
compone la corteza de las NSs altamente magnetizadas. Al mismo tiempo, el monitoreo preciso
y continuo de estas fuentes resulta indispensable para establecer restricciones precisas a estos
modelos. Finalmente, cabe mencionar que en el escenario propuesto, cabria esperar la emisién de
ondas gravitacionales de alta frecuencia, tanto como producto del cambio en la forma global de
la estrella durante el frenado, como por oscilaciones posteriores, que podrian ser detectadas por
el experimento LIGO'.

Parte II1

En cuanto a la Parte 111, en el Capitulo 4 se desarrollan los resultados asociados a la busqueda
de un remanente compacto, posiblemente un CCO, en el SNR G290.1-0.8, que incluye el anélisis
detallado de la emision extendida utilizando observaciones de los satélites XMM-Newton y Chan-
dra. El andlisis de la region central del remanente revel6 tres fuentes puntuales en su interior.
Dos de ellas son fuentes caracterizadas por emision de rayos X predominantemente duros, como
se deduce del andlisis morfoldgico de los colores. Esto sugiere un origen extragalactico asociado
a nucleos activos de galaxias de fondo. La tercera, en cambio, préxima al centro geométrico pro-
yectado del SNR, es dominada por emisién de rayos X blandos, y se encuentra inmersa en una
estructura de emisién difusa. La busqueda de pulsaciones asociadas a esta fuente no arrojé ningin
periodo asociado. Tampoco hallamos contrapartidas en otras longitudes de onda a partir de los
datos disponibles en la literatura. Estos resultados compatibilizan a la fuente con las caracteristi-
cas tipicas de un CCO de campo magnético débil (Halpern & Gotthelf, 2010). Sin embargo, con
los datos disponibles no es factible descartar la posibilidad que la emision sea originada en un
nodo del plasma asociado al remanente. Observaciones profundas con Chandra podrian ayudar a
revelar mas detalles de la emisién de rayos X y discernir la naturaleza de esta fuente.

El mapa de energia media de los fotones detectados indica que las condiciones fisicas del plas-
ma asociado al SNR son fuertemente inhomogéneas. El andlisis espectral para las cinco regiones
estudiadas lo confirma. Del andlisis espectral se deduce que mientras que el plasma de las regiones
Central, Noreste y Sudoeste ha alcanzado el equilibrio de ionizacién, en las zonas mas expandidas,
en la direccién Noroeste y Sudeste, el plasma permanece fuera del equilibrio. Ademds, las tempe-
raturas de las primeras regiones son significativamente inferiores a las obtenidas en las regiones
ubicadas a lo largo del eje de simetria Noroeste-Sudeste. Por otro lado, si bien las abundancias
quimicas son diferentes, en todos los casos corresponden a material eyectado por la explosion de
supernova y no al medio interestelar preexistente. La baja abundancia de Fe (<0.1) y los cocientes
de abundancias de Mg/Si~0.5, S/Si~0.8 y Fe/Si~ 0.05 (en la regién central) son consistentes una

http://www.ligo.org/
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explosién de supernova debida al colapso de una estrella masiva de 25-30 Mg (Woosley & Weaver,
1995) y fuertemente incompatibles con cualquier escenario degenerado (Troja et al., 2008). En tal
escenario, un fuerte viento bipolar producido por la estrella progenitora podria haber formado
la cavidad alargada en la que posteriormente se expandié el SNR hasta su forma actual. En el
trabajo clasico de Lamers & Cassinelli (1999), se muestra que, a través de un viento asimétrico,
las estrellas de gran masa pueden transferir ~10°! erg de energia mecénica a su entorno.

A partir de observaciones profundas realizadas con Chandra, Pavan et al. (2014) sugirieron
que una fuente puntual asociada a emision extendida predominantemente dura, ubicada a unos 7’
al sudoeste de G290.1-0.8, podria contener un remanente compacto producto de la explosion de
supernova. La alineacién de la emisién extendida con la direcciéon del SNR, junto a la distancia
derivada por la columna de absorcion, apoyan esta posibilidad, requiriendo entonces que el pulsar
esté atravesando el medio interestelar con una velocidad de entre 1100 y 2200 km s~!. De ser asi,
esta fuente podria convertirse en el pulsar mas rapido de la Galaxia. Recientemente, Halpern et
al. (2014) observaron esta fuente utilizando el modo de lectura rapida timing de XMM-Newton en
dos oportunidades, separadas por 322 dias, descubriendo emisién periédica de 62.8 ms y derivada
8.56 + 0.51 x 10713, que permitié confirmar que la fuente es un pulsar alimentado por rotacién,
aunque su luminosidad resulté ser un orden de magnitud menor a la predicha. Con una edad
caracteristica de 116 mil afnos, la probabilidad de asociaciéon con G290.1-0.8 resulta muy alta.
En el futuro, la determinacién del movimiento propio de la fuente puntual podria confirmar o
rechazar la asociacion fisica de ambas fuentes.

En ese caso, la busqueda del objeto compacto en el interior de G290.1-0.8 no habria resultado
satisfactoria. Cabe destacar que en otros trabajos similares realizados por nuestro grupo (Combi
et al., 2010; Sanchez-Ayaso et al., 2012), en cambio, las observaciones revelaron dos candidatos
a CCOs, lo que motiva la realizacién de este tipo de investigacién en trabajos futuros. Si bien,
la deteccién no estd garantizada, el propio estudio detallado de la emisién extendida en SNRs es
importante en si mismo. La determinacién de las condiciones fisicas de los plasmas emisores, asi
como la distribucién de los elementos quimicos detectados en ellos a partir de la espectroscopia,
en conjunto con el andlisis detallado de la morfologia en rayos X e infrarrojo permiten determinar
la conexion entre los remanentes y el tipo de explosion de supernova que los origind. La comple-
mentacion de estos estudios con el andlisis en otras longitudes de onda como el continuo de radio,
emision de lineas de H, CO y emisién extendida en rayos y, permite realizar aportes vitales para
comprender en detalle los escenarios astrofisicos involucrados.

En un trabajo reciente, usando los datos recolectados por el satélite Fermien rayos y, Auchettl
et al. (2015) reportan la deteccién de emisién extendida asociada a G290.1-0.8. La deteccién es
consistente con una fuente localizada a lo largo o dentro del borde oeste del remanente. El espec-
tro de la emisién detectada es consistente con un modelo hadrénico, mientras que un escenario
leptomnico resulta energéticamente poco probable, lo que favorece un escenario de interaccién con
una regiéon de HI o CO en la direccién norte y sudoeste en acuerdo con nuestro analisis.

En el Capitulo 5, presentamos el primer andlisis espectral sisteméatico de las 16 erupciones
termonucleares de rayos X detectadas con el satélite RXTE en el LMXB 4U 1820-30 donde

mostramos que todas las erupciones son del tipo-I y presentan expansion fotosférica (tipo PRE).
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Todos los pardametros que caracterizan a la fase de enfriamiento como la temperatura y el flujo
bolométrico en el punto de contacto, la fluencia y la escala de tiempo de enfriamiento o su
duracion, son consistentes entre si considerando todas las erupciones detectadas. Esto nos permitié
combinar las fases de enfriamiento de las 16 erupciones para mejorar la estadistica. De esta
manera, encontramos que el ajuste espectral de las curvas de enfriamiento de todas las erupciones,
encontramos que ésta no sigue la relacién F o (kTpp)*, como serfa esperable en el caso de un
cuerpo negro que se enfria con area de emisién constante. En cambio, el flujo bolométrico y la
temperatura se relacionan por una ley de potencias quebrada de indices 2.0+0.3 en la primera
etapa y 5.72+0.06 hacia el final.

La consecuencia inmediata de este resultado es que el apartamiento de la relacién F o (kTpp)*
no permite usar la fase de enfriamiento de las erupciones de rayos X del sistema 4U 1820-30 para
determinar la masa y el radio de su NS con la precisién anunciada por Giiver et al. (2010). Con-
siderando la totalidad de las erupciones observadas, no existe siquiera una porcion del diagrama
en la que la relacion F vs. kT, pueda ser ajustada por una ley con potencia con indice igual a
4. La tendencia que encontramos en la fase de enfriamiento es similar a la de las erupciones no-
PRE de 4U 1636-53 para emisién persistente dura (Zhang et al., 2011). En ambos casos, el flujo
bolométrico decae mas rapido que lo esperado para un cuerpo negro de radio constante. Por otro
lado, del anélisis del superburst observado por RXTE en 4U 1820-30, Miller (2013) concluyé que
no puede garantizarse que la estrella haya emitido a través de la totalidad de su superficie en las
maés de tres horas que duré la erupcién (Strohmayer & Brown, 2002). Esto impide su comparacién
con las 16 erupciones de rayos X de tipo-I estudiadas por nosotros, donde el flujo de fotones es
mucho menor y por tanto insuficiente.

El apartamiento de la relacién F vs. kT2

bb
—no mutuamente excluyentes—: cambios en el drea de emisién de la estrella (Ryp), modificaciones

podria darse al menos por tres razones diferentes

del factor de correccién de color (f) o la presencia de una fuente de calor remanente. Esta tltima
posibilidad, podria explicar ademas el indice de ley de potencia mas grande que cuatro obtenido
en la relacion global entre el flujo y la temperatura del cuerpo negro (Cumming, 2003). Variaciones
en el area de emision de la estrella podrian ser evidenciadas por la presencia de oscilaciones en
su emisién (ver, por ejemplo, Strohmayer & Bildsten, 2006). Sin embargo, estas oscilaciones no
fueron detectadas en las erupciones de 4U 1820-30 (Galloway et al., 2008; Watts, 2012). Por el
contrario, si el area de emisién es constante, las variaciones en Ry, podrian ser explicadas por
cambios en f; Recientemente, Zhang et al. (2016) analizaron las 121 erupciones de rayos X tipo-I
detectadas por RXTE en el LMXB 4U 1728-34, y encontraron que la duracién de la subida
en el brillo y la convexidad de las curvas de luz asociadas son diferentes para erupciones con o
sin oscilaciones. En la primera parte de la fase de enfriamiento de las erupciones, el espectro de
energia es diferente en erupciones con o sin oscilaciones. En esta fuente, sélo las erupciones que no
presentan oscilaciones pueden ajustarse usando modelos de atmdsferas de NSs. Por el contrario,
el radio del cuerpo negro ajustado en los espectros permanece constante (y por lo tanto, F oc T4)
por al menos 2 s, sélo en las erupciones que presentan oscilaciones.

La disminucién del factor de correccién de color en los momentos posteriores al punto de con-
tacto de las erupciones PRE son predichas por los modelos de atmdsferas de NSs (Suleimanov et
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al., 2011). Este efecto podria dar lugar a la ley de potencias quebrada como la que mejor ajusta
al enfriamiento de 4U 1820-30, siendo un patrén que se repite en otros sistemas similares. Kajava
et al. (2014) analizaron las 246 erupciones de rayos X observadas por RXTFE en 11 LMXBs enfo-
candose en la relaciéon entre las propiedades espectrales de la emisién persistente y la evolucién
temporal de la normalizacién del cuerpo negro durante la fase de enfriamiento de las erupciones.
De su analisis los autores deducen que las predicciones de los modelos de enfriamiento podrian
ajustar unicamente para una gran parte de las erupciones que ocurren cuando la emisién per-
sistente presenta espectros duros y bajas luminosidades en los diagrama CD y HID. En cambio,
muestran que esto rara vez ocurre cuando las erupciones estan asociadas a emision persistente en
el estado blando y de alta luminosidad. Kajava et al. (2014) asocian este comportamiento al flujo
de material acretado, que en el caso de estar activo podria influir en el proceso de enfriamiento
posterior a las erupciones. En este marco, si bien las erupciones detectadas en 4U 1820-30, co-
rresponden a emisién persistente en el estado duro o en la transicién del estado duro al estado
blando, a relativamente baja luminosidad, su curva de enfriamiento no puede ajustarse por una
tnica ley de potencias, F o (kTyp)*, y tampoco son ajustadas en su totalidad por los modelos de
atmosfera actuales, realizados por Suleimanov et al. (2011).

Las caracteristicas de las observaciones disponibles en la actualidad, provenientes de las erup-
ciones detectadas esencialmente por el satélite RXTE distan de poder brindar candidatos que
permitan determinar simultdaneamente la masa y el radio de NSs con suficiente precision en estos
sistemas. Es aqui donde la proxima generacién de observatorios de rayos X conformada por los
experimentos NICER? y LOFT® jugardn un papel fundamental, ya que el drea efectiva y la re-
soluciéon temporal con que estos instrumentos estan disenados posibilitara el alcance de grandes
avances en el camino hacia la determinacién precisa de los radios y masas de NSs en LMXBs,
permitiendo a su vez allanar el camino hacia la determinacion de la EoS de la materia a alta
densidad.

Los resultados aqui presentados, asi como los recientemente publicados por Kajava et al. (2014)
y Ozel et al. (2015), motivan la extensién del andlisis sistematico realizado para las 16 erupciones
detectadas en 4U 1820-30 a otras fuentes similares. En particular, resulta de interés avanzar
sobre las erupciones asociadas a pulsares de rayos X donde el campo magnético, responsable
de la formacion de hotspots rotantes que dan origen a los pulsos, podria estar involucrado. Las
herramientas de andlisis de datos para la deteccidon de erupciones, extraccién de espectros y su
ajuste automaético, que desarrollamos y mejoramos a lo largo de este proyecto, nos permitiran
realizar esta nueva extensién sin grandes impedimentos.

Parte IV

En la Parte IV presentamos nuestros aportes a las investigaciones de NSs en teorias alter-
nativas a GR. El estudio de estrellas compactas en teorfas de gravedad alternativas tiene una
larga historia. Si bien las configuraciones de equilibrio de NSs y sus correspondientes diagramas

2https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/nicer/
Shttp://sci.esa.int/loft/;http://www.isdc.unige.ch/loft/
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masa-radio asociados han sido largamente explorados en muchas clases diferentes de estas teo-
rias, su estabilidad y propiedades dindmicas contintian siendo una gran incégnita. Asi mismo, la
existencia de regiones como las encontradas en el caso de teorias de gravedad cuadratica tanto
en el formalismo métrico como el de Palatini, donde la masa encerrada decrece con la coordena-
da radial, podrian dar lugar a inestabilidades que pondrian cotas superiores muy restrictivas al
parametro libre de la teoria, pudiendo volverlas inviables.

Por otra parte, las grandes incertezas que existen en el conocimiento de la microfisica de la
materia a alta densidad, expresado a través de la EoS, se transforma en incertezas en la relacion
masa-radio de estas estrellas. Esto, en conjunto con las incertezas subyacentes en la determinaciéon
precisa del radio de las NSs a través de su observacién, dificultan la prueba de teorias alternativas
a la gravedad en estos casos. Por ejemplo, para una NS tipica con una masa de 1.4 Mg, las diversas
EoSs compatibles con el conocimiento actual de la fisica nuclear predicen radios en el rango de 6
a 16 km (Steiner et al., 2013). La degeneracién entre los efectos introducidos por la extensién de
teorias alternativas a GR y las incertezas en la EoS de las NSs constituye una limitacién intrinseca
a la posibilidad de realizar pruebas precisas de la gravedad a partir de observaciones de NSs. Las
incertezas en la EoS se traducen en incertezas en los observables macroscopicos, tales como las
masas, radios y frecuencias de oscilacion, que resultan en muchos casos, incluso mayores que las
posibles desviaciones de GR, como en los casos que se analizan en esta tesis.

Como las teorias gravitatorias con campos auxiliares basicamente no poseen restricciones
surgidas del limite de campo débil, y sélo se vuelven notorias cuando se acoplan fuertemente
con la materia, las NSs representan laboratorios ideales para acotarlas. Lamentablemente, en la
actualidad con la precisiéon con la que contamos a partir de las observaciones, las teorias aqui
analizadas resultan totalmente degeneradas con las incertezas provenientes de la propia FEoS. La
razén yace en que esta teoria no contiene campos dinamicos adicionales, por lo que la modificacién
introducida en el lado derecho de las ecuaciones de campo funciona como un fluido efectivo que
aporta a la EoS. Esta ambigiiedad intrinseca entre las modificaciones en el acoplamiento de la
gravedad con la materia y las variaciones en la EoS, hacen poco viable la restriccién de estas
teorias con la informacién obtenida a través de las observaciones disponibles en la actualidad.

Una posibilidad interesante surge de ampliar el estudio de estas configuraciones agregando
una dimensiéon espacial para pasar a analizar modelos de NSs axisimétricas, que incorporen por
ejemplo los efectos de la rotacién, o campos magnéticos intensos. Los modelos de estrellas rotantes
son dificiles de construir. Sin embargo, como las NSs mads viejas rotan con velocidades relativa-
mente bajas, a menos que sean aceleradas por la acrecién de material de una estrella companera
por medio de un disco de acrecion, pueden realizarse cédlculos perturbativos usando expansiones
compatibles con rotacién lenta que pueden ser de interés para casos astrofisicos. El formalismo
para construir estrellas rotantes fue desarrollado en un trabajo fundacional por Hartle & Thorne
(1968) y ha sido expandido a cuarto orden en la rotacién (Yagi et al., 2014). En dos trabajos
recientes, Staykov et al. (2014) y Yazadjiev et al. (2015) realizaron los primeros calculos de NSs en
teorias escalar-tensoriales matematicamente equivalentes a las teorias f(R) incorporando los efec-
tos introducidos por la rotacién en las configuraciones. En el primer trabajo se obtienen soluciones
bajo una aproximacién lenta para la métrica mientras que en el segundo se tratan rotaciones ra-
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pidas. Sus primeros resultados muestran que las desviaciones de GR son amplificadas, pudiendo
dar lugar a efectos potencialmente observables.

Como discutimos en el Capitulo 1, la propia existencia de estrellas compactas en teorias de
gravedad f(R) es materia de discusion en la actualidad. En particular ciertos comportamientos
propios de las teorias de gravedad f(R) bajo el formalismo de Palatini representan conflictos con
el modelo estdndar y los resultados provenientes de la cosmologia Olmo (2011), lo que impone
serias dudas acerca de la viabilidad de este tipo de teorias. En cualquier caso, resulta fundamental
ponerlas a prueba en el régimen de campo fuerte, para obtener mayor informacién acerca de sus
capacidades, que puedan motivar su estudio o directamente ser descartadas.

En muchas extensiones de GR, el principio de equivalencia es violado debido a la presencia
de campos adicionales. Objetos autogravitantes, como el caso de las NSs, resultan sensibles a
las variaciones en el campo gravitacional introducidas por estos mismos campos. Cuando estos
objetos se mueven en regiones del espacio tiempo donde el campo gravitacional no es constante,
su energia gravitacional interna, y por tanto su masa total puede verse modificada. Asi, este efecto
constituye una nueva prueba a las teorias alternativas donde, por ejemplo, dos NSs interaccionen
fuertemente en un sistema binario. Este tipo de pruebas es un ejemplo de desarrollo a futuro,
necesario para la mayorfa de estas teorfas (Berti et al., 2015).

Otro camino a explorar a futuro lo constituye el analisis de la estabilidad de las soluciones
estaticas encontradas para las diferentes EoSs en estas teorias. En este sentido, resulta interesante
investigar las consecuencias fisicas que tienen las regiones donde dm/dr < 0 sobre la estructura
de la estrella. Para ello es posible proceder como en GR, proponiendo soluciones con simetria
esférica pero dependientes del tiempo y estudiar perturbaciones radiales a las soluciones entorno
a las soluciones estaticas obtenidas en esta tesis.

Por otro lado, una rama que no ha sido encarada por ningin grupo en la actualidad la
constituye el estudio de las propiedades del transporte de calor en estas teorias. En particular,
una linea de investigacion concreta que podria encararse en el futuro, y que requiere de desarrollos
analiticos y numéricos no tan profundos, es la evolucién térmica de estas configuraciones. Esto
permitiria realizar contrastaciones directas con, por ejemplo, las observaciones del enfriamiento
de NSs que han sufrido largos periodos de acrecién en LMXBs. Para ello, se podria proceder
incorporando a los cédigos de evolucion térmica disponibles la informacién de los coeficientes
de la métrica de las configuraciones estaticas aqui presentadas, y que entran en la ecuacién de
difusién relativista. De esta manera se podria estudiar cémo las variaciones de la métrica en la
regién de transicion entre la corteza interna y la externa, donde justamente dm/dr < 0, influyen
sobre las curvas de enfriamiento de estas estrellas, largamente estudiadas (Turlione et al., 2015).

En el futuro, la compacticidad de las NSs podria ser determinada a partir de la medicién
precisa de sus radios y masas, que se espera alcanzar con la préxima generacién de observato-
rios de rayos X, como ya mencionamos. Incorporando soluciones que den cuenta de los efectos
producidos por la rotacién y algoritmos capaces de trazar las geodésicas nulas entorno a estas
estrellas, se podran calcular, por ejemplo, los perfiles de las hotspots rotantes en la superficie de
NSs en diferentes teorias de gravedad, lo que permitird ajustar simultdneamente los pardmetros
macroscopicos de las estrellas junto con las constantes de acoplamiento de estas teorias.
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