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Resumen

En este trabajo se analiza el enfriamiento de estrellas de neutrones (NS) a
través de la emision de neutrinos producto del proceso Urca Directo (DUrca).
Para esto, se calcularon las emisividades de neutrinos, considerando la in-
teraccion efectiva entre los nucleones a través del intercambio de piones,
derivando una expresion relativista para la pérdida de energia en las NS, uti-
lizando la regla de oro de Fermi, dentro del Modelo Estandar de interacciones
electrodébiles. Para caracterizar el proceso de enfriamiento se calculé numéri-
camente el perfil densidad para diferentes ecuaciones de Estado (EoS) y a
partir de éste se determinaron cantidades termodinamicas influyentes en la
emisividad. Asi, pudo describirse la dependencia radial de la emisividad para
las EoS estudiadas, comparando con la tasa de emision de energia para el pro-
ceso Urca Modificado (MUrca). Adicionalmente, se calculd la tasa de emisién
de energia dentro la Teoria de Campo Medio, integrando los efectos del retro-
ceso de nucleones, la violacion de paridad, y las interacciones pseudo-escalares
entre los nucleones. Finalmente, se determiné la disminucién en las tasas de
emision de energia cuando se presentan fases superfluidas de la materia, por
debajo de la temperatura de transicién de fase de apariciéon de pares de Coop-
er de nucleones.

Palabras clave: Estrellas de neutrones, ecuaciéon de estado, perfil
densidad, procesos de enfriamiento, proceso Urca directo, emisivi-
dad, superfluidez en estrellas de neutrones

v



Abstract

We analized the cooling process of neutron stars (NS) through neutrino emis-
sion produced by the Direct Urca process (DUrca). To do this, we calculated
the neutrino emissivities, taking into account the effective interaction be-
tween nucleons, mediated by pion exchange, obtaining a relativistic expres-
sion for NS energy losses, using Fermi’s golden rule, within the Standard
Model of Electroweak Interactions. To find the caracteristics of the cooling
process, we numerically calculated the density profile for different Equations
of State (EoS), and using this we determined thermodynamical quantities
influencing the calculated emissivity. Doing so, we could describe the radi-
al dependence of the emissivity for the analyzed EoS, comparing with the
energy emission rates for the Modified Urca process (MUrca). Furthermore,
we found the energy emission rate within Mean Field Theory, considering
the effects of nucleon recoil, parity violation and pseudo-escalar interactions
between nucleons. Finally, the suppresion of the energy emission rates when
superfluid phases of matter appear was calculated, for temperatures below
the critical temperature at which Cooper pairs are formed.

Key words: Neutron stars, equation of state, density profile, cooling
processes, direct Urca process, emissivity, superfluidity in neutron
stars
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Capitulo 1

Introduccion

Las estrellas de neutrones (NS) son consideradas los objetos astrofisicos
més compactos del universo [3| [ [5 [6], ya que tienen masas del orden de
1.4Mg, con M la masa del sol, confinadas en esferas de radios del orden de
10km [7,[8,[9]. Por esta razén, su energia potencial y aceleracién gravitacional
superficial son muy grandes [10, 11], del orden de 5 x 10%%erg ~ 0.2Mc* y
2 x 10'em s72 respectivamente, lo que las convierte en objetos relativistas,
dado que la energia gravitacional constituye una gran fraccién de la energia
en reposo [12) 13, I4]. Debido a su gran masa y densidad (que puede llegar
a 20pg, siendo py la densidad de la materia nuclear estandar [6l, 15, [16]), el
espacio-tiempo se curva dentro y en los alrededores de las NS [17, [18], con lo
que el analisis de la materia al interior de estas estrellas requiere la aplicacion
de la Teorfa General de la Relatividad [19, 20, 21} 22]. Debido a su pequeno
tamano y alta densidad, una NS posee un campo gravitacional superficial
2 x 10! veces mayor que el de la Tierra [20, 23]. De la misma forma, las
NS soportan campos magnéticos un millén de veces mayor que los campos
magnéticos producidos en la Tierra [19] [, 24].

Las NS se han convertido en un escenario de gran interés para la aplicacion
de la Teoria de Muchos Cuerpos [2, 25 26, 27, 28], ya que desde su des-
cubrimiento observacional como Pulsares de radiofrecuencia [29] B30, 31, 32]
se predice que la densidad en su interior varia alrededor de siete 6rdenes de
magnitud [24] (desde la atmdsfera hasta el niicleo interno). De esta forma, las
NS se consideran laboratorios para el estudio de los diagramas de fase de la
materia rica en neutrones [33], lo que permite analizar diferentes observables
asociados a la interaccién nuclear bajo condiciones de densidad extremas (al-
tas y bajas, dentro del rango 10* — 10%°g cm=3) [6]. La caracterizacién de la

1



materia al interior de las NS se realiza en términos de la Ecuacion de Estado
(EoS) de la materia nuclear densa en el interior, que dependera de las especies
de particulas consideradas y del modelo efectivo que describe las interacciones
entre estas particulas [28] 134, 35 36], 37]. Debido a la incertidumbre en cuan-
to a la composicién exacta de las NS, se han planteado diferentes hipotesis,
que van desde la composicién nuclear estandar (neutrones, protones y elec-
trones) [38, 139, 40], pasando por hiperones ¥~, A, =%+ [9] 411, 42], 43] y con-
densados de piones y kaones [25], [44], [45] [46] hasta condensados de quarks [47,
48, [49], 50]. Esta diversidad en cuanto a la composicién de las NS ha hecho
que se analicen diferentes posibilidades para la EoS de la materia al interior
de estos objetos compactos [14], 15, 2], 28, 38, 43, 51, 52, 53], 54, 55], 56, 57, B8],
lo que conlleva a una gran diversidad de modelos de objetos astrofisicos, que
exhibirdn diferentes propiedades fisicas [12, [59, [60] 61].

De esta forma, las NS constituyen un escenario muy interesante para el anali-
sis de las interacciones fundamentales que ocurren en su interior. Por ejemplo,
la interaccion gravitacional se debe analizar dentro del marco de la relativi-
dad general [62, 63], dando cuenta de los estados de equilibrio hidrodindmico
al interior de la estrella a partir de las ecuaciones de Einstein [64], [65] o princi-
pios variacionales [66} [67]. Las interacciones electrodébiles aparecen debido a
que cuando las NS se generan como remanentes de explosiones de supernova
sus energias internas son muy elevadas, con lo que debe existir un mecanismo
de enfriamiento que disminuya la temperatura interna [30], 68, 69, [70, [71].
Entre los mecanismos de liberacion de energia mas aceptados en la literatura
se encuentra la emisién de neutrinos [17, [72] [73] [74] producidos como sub-
productos de las reacciones nucleares que se presentan entre las particulas
que conforman las NS. De esta forma, se considera la emisién de neutrinos
por aniquilacion de pares, decaimiento de plasmones, radiacién sincrotron de
electrones, emision de fotoneutrinos, bremsstrahlung electréon-nicleo, neu-
trén-neutréon y neutrén-nicleo, formacién de pares de Cooper y procesos de
decaimiento beta [17, [45] [70] [71], [75] [76]. La interaccion fuerte efectiva entre
los nucleones que constituyen las NS resulta muy importante en el estudio
de la EoS de las NS [77, [78, [79, 80] mientras que la interaccién fuerte en-
tre quarks y gluones se podria presentar en el centro del ntcleo de las NS
super-densas, cuando las condiciones de densidad y temperatura sean sufi-
cientemente altas como para tener un medio constituido por quarks y gluones
interactuando a través de la QCD [19] 33}, 8], 82, 83]. Otro aspecto fisico in-
teresante que se presenta en las NS es la presencia de fases superfluidas y/o
superconductoras de la materia nucleénica al interior de las NS, que aparecen
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debido a las altas densidades que se presentan en su interior [84, [85] 86]. La
modificacién de las tasas de emisién de energia debido a la presencia de estas
fases superfluidas de la materia, también constituye un interesante escenario
de aplicacién de la Teoria de Muchos Cuerpos [87, [8§]

Dentro de los principales mecanismos de enfriamiento conocidos en las NS
se encuentran los denominados procesos Urca, que determinan los escenarios
de enfriamiento estandar, a través del proceso Urca Modificado (MUr-
ca), y el enfriamiento acrecentado, a través del proceso Urca Directo
(DUrca) [17), 32, 189, 90} 91, 92].

De esta forma, el Objetivo General de este trabajo de tesis es determinar
las caracteristicas del proceso de enfriamiento por emisién de neutrinos en el
nucleo y la corteza de las NS, a través del cdlculo de las tasas de enfriamiento
para el proceso DUrca, considerando los escenarios de intercambio de piones
de forma efectiva, el intercambio de piones dentro del modelo estandar de las
interacciones electrodébiles y efectos relativistas como retroceso de nucleones
y violacién de paridad, analizando ademas el efecto de las fases superfluidas
de la materia nucleénica densa en las NS.

Para desarrollar este objetivo se siguen los siguientes pasos metodologicos:
Primero, se determina la tasa de pérdida de energia por emisién de neutri-
nos, caracterizada por la emisividad, dentro de los procesos DUrca y MUrca
en las NS para el caso en que los nucleones interactian de forma efectiva a
través del intercambio de piones. Para hacer esto, se hace necesario obtener
las caracteristicas del perfil densidad al interior de NS modelo, lo que se re-
aliza a partir de la interpolacién numérica de soluciones de las ecuaciones de
estructura de Tolman-Oppenheimer-Volkoff [15], [16] considerando diferentes
EoS que describen la materia al interior de los objetos astrofisicos conside-
rados [15, 43|, 52, 53], (G4, B3, (6L 57]. A partir de este perfil densidad, se
obtienen propiedades fisicas adicionales de las particulas constituyentes de
las NS consideradas, tales como las densidades de neutrones y protones, al
igual que sus momenta de Fermi, cantidades sobre las cuales dependen las
emisividades de particulas calculadas. Usando el perfil densidad obtenido, se
encuentra la dependencia de la emisividad de neutrinos con la coordenada
radial medida desde el centro de la estrella, a partir de la cual, realizando
una integraciéon numérica, es posible obtener la luminosidad total de neutri-
nos de las estrellas consideradas, haciendo posible una comparaciéon con lo
reportado en diferentes fuentes bibliograficas [30] [70]. Segundo, se deriva una
expresion relativista para las pérdidas de energia por emision de neutrinos
en el proceso DUrca con nucleones en la materia bariénica degenerada de las




NS, a través de la aplicacién de la regla de oro de Fermi y dentro del mod-
elo estandar de las interacciones electrodébiles. Este procedimiento permite
obtener expresiones para la emisividad de neutrinos para ambos procesos,
cantidad fisica que depende de la densidad al interior de la estrella (su perfil
densidad) y de la temperatura interna de la misma. Tercero, se calculan las
tasas de emision de energia debido a las reacciones con produccién de neu-
trinos en el proceso DUrca con nucleones, dentro del marco de trabajo de la
Teoria de Campo Medio, integrando los efectos del retroceso de nucleones, la
violacion de paridad y las interacciones pseudo-escalares entre los nucleones.
Este tratamiento nos lleva a analizar un lagrangiano efectivo para la inter-
accion entre las particulas, a partir del cual, aplicando la Teoria de Campo
Medio, se determina una condicién entre los momenta de los nucleones para
que el proceso DUrca ocurra al interior de una NS. Cuarto, se determina la
emisividad de neutrinos en el proceso DUrca en las fases superfluidas de la
materia nucleénica densa por debajo de la temperatura critica de transicién
de fase de aparicion de pares de Cooper de nucleones, lo que nos lleva a
analizar las caracteristicas de las fases superfluidas de la materia al interior
de las NS, lo que enriquece el analisis del proceso de enfriamiento de estos
objetos astrofisicos.

Este trabajo se ha organizado de acuerdo al siguiente esquema: en el Capitu-
lo 2| se realiza una revisién bibliogréafica de los aspectos fundamentales respec-
to al origen, evolucion y estructura de las NS, partiendo de una introduccion
histérica sobre la evolucion del concepto y descripcién fisica de estos objetos
astrofisicos, discutiendo su origen en las explosiones de supernova de estre-
llas que han finalizado la secuencia principal (MS), y finalizando con una
discusién cualitativa de la estructura interna de las NS. En el Capitulo 3] se
realiza un estudio del equilibrio hidrostatico de las NS y se analizan diferen-
tes posibilidades para la EoS de la materia en su interior. En este capitulo
se presentan los perfiles densidad obtenidos para las ocho EoS analizadas,
y a partir de éstos se obtienen las densidades de particulas y momenta de
Fermi para los neutrones y protones, cantidades que influyen en las carac-
teristicas de la emisividad de neutrinos, como se mencioné anteriormente. En
el Capitulo {4 se realiza el andlisis del proceso de enfriamiento de las NS a
partir del calculo de las emisividades de neutrinos para los procesos DUrca
y MUrca. Inicialmente, se discuten las caracteristicas principales del proceso
de enfriamiento, para posteriormente obtener las emisividades de neutrinos
para ambos procesos, a partir de la consideracién de la interaccién efectiva
entre los nucleones por el intercambio de piones. En este capitulo se obtiene
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una expresion relativista para las pérdidas de energia por emision de neutri-
nos a partir de la aplicacion de la regla de oro de Fermi, dentro del Modelo
Estandar de las Interacciones Electrodébiles. Para finalizar este capitulo, se
analiza la influencia del perfil densidad sobre el proceso de enfriamiento, y se
calculan las emisividades totales para cada una de las EoS analizadas. En el
Capitulo [5] se consideran efectos adicionales sobre la emisividad de neutrinos
producidos en el proceso DUrca. Inicialmente se aplica la Teoria de Campo
Medio en el analisis del proceso Durca, integrando los efectos del retroceso de
nucleones, la violacion de paridad y las interacciones pseudo-escalares entre
los nucleones. Finalmente, se discute el efecto de la aparicion de fases super-
fluidas de la materia nuclear al interior de las NS, calculando los factores de
supresion de la emisividad que introducen las fases superfluidas de la materia
densa, por debajo de la temperatura de transicién de fase de aparicion de
pares de Cooper de nucleones.




Capitulo 2

Origen, Estructura y Evolucion
de las Estrellas de Neutrones

En este capitulo se describen aspectos basicos de la evolucion estelar: la
evolucion durante la secuencia principal y los posibles remanentes que resul-
tan de las fases finales de la evolucién de las estrellas: las Enanas Blancas
(WD), las Estrellas de Neutrones (NS) y los Agujeros Negros (BH),
es decir, los llamados Objetos Compactos. Veremos que el tipo de objeto
astrofisico formado depende de la evolucion de la estrella colapsada y, mas
fundamentalmente, de su masa.

Posteriormente, nos enfocamos en la evolucién de las NS como productos de
las etapas finales en la vida de una estrella. Se estudia su evolucion y estruc-
tura, y en particular su posible contenido de materia, lo que nos llevara a
discutir las diferentes hipétesis sobre la composicién interna de las N

El capitulo esta organizado de la siguiente manera: en la seccién se pre-
senta un resumen de la evolucién histérica de la fisica de las NS, desde la
concepcién de su existencia hasta algunos de los resultados observacionales
mas recientes. En la seccién [2.2] se presentan las caracteristicas de las es-
trellas durante y después de la secuencia principal (MS), hasta llegar a las
etapas finales de evolucion, en las que aparecen los objetos compactos. Final-
mente, en la seccién 2.3] se discuten algunas de las propiedades fisicas que se
presentan en las diferentes regiones de las NS.

IDebido a que los resultados experimentales disponibles en la literatura no permiten
determinar de forma contundente cudl es la verdadera composiciéon de las NS, se han
planteado todo tipo de posibilidades para su contenido de materia, lo que a su vez conlleva
a plantear distintas relaciones entre las variables termodindmicas al interior de la estrella.
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2.1 Introduccion Historica

La aplicaciéon de la teoria cuantica a las ecuaciones de estado de sistemas
densos mostré que es posible que la presion de un gas dependa solamente
de la densidad, lo que implica que es viable la existencia de configuraciones
de materia fria y estable, independientemente de la historia térmica de la
materia [20)].

Tras aplicar esta idea a la evolucién estelar, Landau, en 1931 [81], un ano
antes del descubrimiento del neutrén por Chadwick [93], discutié la posibili-
dad que el estado final de la evolucion estelar fuera tal que la presién fuera
proporcionada completamente por fermiones altamente degenerados, lo que
resulta del hecho que, en un gas cuantico, los fermiones estdn obligados a
distribuirse de forma tal que haya sélo una particula por celda del espacio
de fase [94], por el principio de exclusién de Pauli. Ademds, Landau pos-
tulé que seria posible para la configuracién depender solamente de la masa
de la particula constituyente, lo que determina el momentum a una energia
dada, con lo que existen objetos en que las particulas constituyentes son
fermiones neutros y pesados [22].

En el inicio de los anos 30, Chandrasekhar encontré un limite superior para la
masa de un objeto astrofisico con estas caracteristicas, por encima del cual
la presion ejercida por los electrones es insuficiente para superar la atrac-
cion gravitacional, es decir, las estrellas mas masivas no pueden terminar su
existencia en equilibrio hidrodinamico, con lo que su destino final seria el co-
lapso [95]. Actualmente estos objetos se denominan enanas blancas (WD)
y su masa es del orden de la masa del sol [96].

El descubrimiento del neutrén y la teoria del mesén de Yukawa clarificaron
las propiedades bésicas de la materia nuclear [97]. Ya que el neutrén es un
fermién (lo que se deriva de la aplicacién de la mecénica estadistica cudnti-
ca), esta sujeto al principio de exclusiéon de Pauli, pero ya que su masa es
alrededor de 2000 veces mayor, las configuraciones de neutrones degenerados
serian considerablemente mas densas que las de la materia en las enanas blan-
cas [63]. Si una estrella de neutrones (NS) se formara, serfa tan compacta
a una masa dada que los calculos newtonianos usados previamente para de-
terminar la estructura estelar no serfan adecuados para su descripcién [9§].
Siguiendo el trabajo de Tolman [64], que en 1939 derivé la estructura métrica
interna para una masa homogénea no rotante, Oppenheimer y Volkoff [65],
derivaron la ecuacién para el equilibrio hidrostatico relativista, mostrando
que existe una masa maxima por encima de la cual no es posible una config-
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uracion estable para una NS degenerados.

Un articulo posterior mostré que el destino de objetos con masas superiores
a 1M, era el colapso rapido después de pasar el radio de Schwarzschildﬂ y
volverse objetos singulares completamente relativistas, llamados posterior-
mente agujeros negros (BH) por Wheeler [62]. Al final de 1930, se habia
entendido que el estado final de la evolucién estelar era una configuracion
estable de electrones degenerados (WD), 6 de neutrones degenerados (NS)
6 el colapso gravitacional catastréfico (BH) [98].

La existencia de las NS fue propuesta en 1934 por Baade y Zwicky [100,
10T}, T02], quienes postularon que su densidad serfa muy alta, su radio muy
pequeno y que su campo gravitacional seria mucho mayor que el de las estre-
llas ordinarias. Ademas de esto, postularon que estas estrellas se formarian
en las explosiones de supernova.

El primer calculo de la ecuacién de estado de una NS se realizé asumiendo
que la estrella estaba compuesta por un gas de neutrones libres a alta densi-
dad [103].

Debido a que inicialmente se crey6é que a partir de los nicleos de estas es-
trellas se podria obtener energia, lo cual fue desvirtuado por el estudio de la
fusion termonuclear, el estudio de las NS se estancé alrededor de 30 anos. El
descubrimiento de quasars y de fuentes cosmicas de rayos X despertd nue-
vamente el interés en las NS, analizando sus propiedades de equilibrio, pero
ain asi la existencia de las NS fue cuestionada por una gran parte de la
comunidad cientifica.

El descubrimiento de los pulsars en 1967 [33], llev6 a la hipétesis que son
NS rotantes, lo cual es aceptado actualmente [98]. A partir de 1968, se ha
realizado mucho trabajo tedrico en el estudio de las NS [80], que fue adi-
cionalmente estimulado por la observacion de fuentes pulsantes y compactas
de rayos X (pulsars de rayos X) [104], lo que se ha interpretado como NS en
sistemas binarios cercanos. Los descubrimientos de los pulsars del Cangrejo y
Vela, remanentes de supernova, proporcionaron evidencia sobre la formacion
de NS en explosiones de supernova (la nebulosa del cangrejo, por ejemplo, es
el remanente de la explosién de supernova observada por astrénomos chinos
en 1054 A.C.).

A partir de observaciones 6pticas y de rayos X en fuentes binarias es posible
determinar la masa de algunas NS. Para el ano 2004, se conocian alrededor

2Fl radio de Schwarschild corresponde a una singularidad coordenada que depende de
la masa total de la distribucién esférica de materia [99]
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de 350 pulsars y 300 fuentes compactas de rayos X [19]. Debido a que se
acepta que los pulsars corresponden a NS rotantes, actualmente se conocen

alrededor de 1000 NS [1].

2.2 Origen de las Estrellas de Neutrones

2.2.1 Evolucién estelar durante la secuencia principal
(MS)

Las nubes de gases interestelares compuestas principalmente de moléculas
de hidrégeno y un poco de polvo son las precursoras de las estrellas. Estas
nubes son difusas, no uniformes, se distribuyen sobre amplios rangos de tem-
peratura (la mayor parte del gas se encuentra a 10K, pero algunas regiones
pueden llegar a 2000K) y cubren vastas regiones del espacio (con radios desde
un ano luz hasta varios cientos de afos luz), ademas de tener masas entre
10—107 My, [105]. Para formar una estrella, se requiere una compresién de un
orden de magnitud de 10%° sobre estas nubes de gas, ademas de otros factores,
como la gravedad, la presion del gas, la rotacién, los campos magnéticos, la
radiacién de estrellas cercanas y el efecto de ondas de choque radiativas,
aunque los efectos precisos de cada uno de estos aspectos sobre una regién
que podria ser estable dindmicamente no se conocen con exactitud [20].

El polvo en las nubes moleculares se origina en las superficies frias de las
supergigantes (estrellas masivas en una etapa avanzada de la evolucion este-
lar). Este polvo actia como un escudo contra la luz ultravioleta de estrellas
vecinas, por lo que la parte central de las nubes se enfria, con lo que, con
una baja presion térmica, el colapso gravitacional de las regiones mas densas
de las nubes se vuelve inevitable [18]. Asi, una perturbacién, como el paso
de una onda de choque o de un gas en expansiéon de una remanente de su-
pernova, induce una inestabilidad sobre una masa critica de la nube, lo que
hace que una porcién del gas comience a caer hacia su centro de masa bajo el
efecto de la gravedad, y la energia gravitacional se convierte en calor por la
compresién [106]. De esta forma, la opacidad del gas aumenta, al igual que su
densidad, lo que establece gradientes de temperatura y presion térmicas que
equilibran aproximadamente el efecto de la gravedad en un estado de cuasi-
equilibrio hidrostatico. La pérdida de energia por radiacién en la superficie de
la protoestrella causa una contraccion adicional, que produce calentamien-
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to, hasta que la temperatura del nicleo se eleva hasta el punto de ignicion
para fusionar hidrégeno en helio (7' ~ 10”K). A partir de entonces, la fusién
se vuelve la fuente dominante de emisién de energia, y la presiéon térmica
y de radiacién equilibraran de forma aproximada la atraccién gravitacional
por millones o billones de anos, lo que depende, de forma aproximada, del
inverso del cuadrado de la masa estelar [20].
Las estrellas como el sol son estables debido a un balance entre las fuerzas
gravitacionales y las fuerzas internas, siendo estas ultimas generadas por las
reacciones termonucleares que se presentan en el interior. Este balance de-
termina de forma univoca la estructura interna de una estrella cuya masa y
composicion quimica se conoce, con lo que la mayor parte del gas dentro de
tales estrellas puede describirse a través de la ley de los gases ideales [21].
Las estrellas en la fase de MS son aquellas en que la fuente de generacion de
energia es la conversion de hidrégeno en helio al interior del ntucleo estelar,
son quimicamente homogéneas y se encuentran en equilibrio hidrostatico y
térmico [I8|, 105, T07]. Se dice que cualquier proceso de combustién nuclear
se vuelve importante al interior de una estrella cuando la tasa de liberaciéon
de energia por este proceso constituye una fraccién significativa de la tasa a
la que la energia es radiada, es decir, la luminosidad estelar [96], [108].
Ya que la tasa a la que se producen las reacciones nucleares se incrementa con
la densidad y cambia radicalmente con la temperatura, y las ecuaciones de
estructura para una estrella muestran que estas dos magnitudes disminuyen
desde el centro hacia afuera, podemos concluir que la evolucion de una estrel-
la estara liderada por su ntcleo, ya que los cambios de composicién ocurren
primero alli, y a medida que cada uno de los combustibles nucleares se con-
sume en su interior, las caracteristicas globales de la estrella cambian [106].
El tiempo que una estrella dura en la etapa MS, depende de su masa.
Para una estrella estandar, el patron de evolucién puede describirse como
sigue:

1. Después de su formacién y llegada a la MS, la estrella gasta alrededor
de 109 afios convirtiendo hidrégeno en helio, inicialmente a partir de la
cadena protén—proténﬁ, pero posteriormente, a medida que el nicleo se

3La cadena protén-protén consiste en una serie de reacciones que inicia con la interac-
cion débil de dos protones para producir un neutrén, con lo que se forma un isétopo del
hidrégeno, p+p — 2D +e™ +v. Posteriormente, el Deuterio (2D) captura un protén para
formar el isétopo més ligero del helio (*He), 2D+p — 3He+7, donde v indica la emisién
de un fotén energético, que se absorbe rapidamente y cuya energia serd compartida por
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calienta, a través del ciclo CNOE|. Las estrellas enanas rojas, pequenas,
relativamente frias y de baja masa, fusionan lentamente el hidrégeno
en su interior, con lo que permaneceran en la MS por cientos de bil-
lones de anos, mientras que las estrellas supergigantes, mas masivas y
calientes, dejardn la MS después de unos pocos millones de anos [105].

2. La combustion del nicleo es reducida debido a una falta de hidrégeno,
pero la conversion de hidrégeno en helio contintia en una regién que
rodea el niicleo, lo que genera una presién tanto hacia adentro de él, que
hace que éste se caliente, y hacia afuera de él, que hace que la estrella
se expanda y se enfrie [I07]. A medida que el niicleo consume su reserva
de hidrégeno, ya no existe una presion hacia el exterior, generada por
la fusién de hidrogeno, que contrarreste la fuerza de gravedad, con lo
que se presenta una contraccion hasta que, o bien la degeneracion de
los electrones es suficiente para oponerse a la gravedad, o el nicleo se
vuelve lo suficientemente caliente para que el helio comience a fusion-
arse. La masa de la estrella es el factor que determina cudl de estos
dos procesos se realiza. Las estrellas de baja masa (alrededor de 0.5
masas solares 0 menos) o enanas rojas, son incapaces de fusionar helio
en su interior debido a que no hay una envoltura lo suficientemente
masiva para ejercer presion sobre el nicleo, con lo que muy lentamente
colapsaran hasta convertirse en enanas blancas [106].

3. La compresion del nicleo ocasiona el degeneramientoﬂ de la materia,
lo que hace que ésta se caliente mientras que su presion se mantiene
constante. Eventualmente se alcanza una temperatura en la cual el he-
lio se convierte en carbono (a través de la reaccién alpha tripleﬂ). Ya
que el material se encuentra inicialmente degenerado, el calor liberado

particulas vecinas. La interaccién de dos isétopos 3 He finaliza la llamada cadena p — p I,
que convierte seis protones (ntcleos de hidrégeno) en un nicleo de Helio (particula «):
3He+3*He — *He + 2p [97].

4El ciclo CNO es una doble cadena de reacciones, donde cada una de las dos cadenas
cerradas envuelve seis reacciones que resultan en la produccién de un nicleo de * He: cuatro
capturas de protones y dos decaimientos 3, acompanados por la emisién de neutrinos [97]

5En este contexto, el degeneramiento implica que las propiedades del material estdn
dominadas por los electrones.

6Como en el caso de la combustién del hidrégeno, la reaccién nuclear més simple y obvia
en un gas de helio serfa la fusion de dos particulas alpha, pero, ya que no existe ninguna
configuracién estable de materia con un nimero maésico (la suma del nimero de protones y
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no produce un enfriamiento ni una expansién inducida por la presion,
hasta que la temperatura alcance un valor en el que se remueva el de-
generamiento. Las estrellas con masas entre 0.5 y 10 masas solares se
convierten en gigantes rojas de gran luminosidad, con ntucleos inertes
y capas concéntricas al nicleo, y atin fusionan hidrégeno en helio [21].
Ya que la presion interna del ntcleo es insuficiente para compensar
la fuerza de gravedad, el colapso gravitacional libera energia calentan-
do las capas externas al ntcleo, con lo que la fusiéon de hidrégeno se
mantiene en su interior. A medida que el hidrégeno alrededor del nticleo
se consume, éste absorbe el helio resultante, causando una contraccién
adicional, con lo que el hidrégeno restante se consume atin més rapi-
do, lo que eventualmente lleva a la fusién del helio en el niicleo y a la
aparicion de un fulgor de helid[), si la presién de degeneramiento de los
electrones en el nucleo es suficiente, lo que ocurre para estrellas con
una masa inferior a 1.4 masas solares [105]. Para estrellas mas masivas,
donde la presién de degeneramiento de los electrones no es tan fuerte,
el encendido de la fusién de helio ocurre de forma mas lenta. La energia
liberada por la fusién del helio hace que el nicleo se expanda, de tal
forma que la fusién de hidrégeno en las capas externas se vuelva lenta,
con lo que la generacién de energia en toda la estrella disminuye. Asi, la
estrella se contrae, disminuyendo gradualmente su radio y aumentando
su temperatura superficial [96].

4. Cuando el degeneramiento se ha eliminado, la principal fuente de gen-
eracién de energia es la combustién de helio en el nicleo, y las condi-
ciones de equilibrio son muy similares a aquellas de la etapa inicial
de combustién de hidrégeno [109]. El hidrégeno que ain queda en la
corteza continta quemandose, pero la estrella es mas caliente en el cen-
tro, con lo que el calor es transportado por radiaciéon, conduccién y
convecciéon hacia la superficie, donde es radiado al exterior.

electrones en un dtomo) de 8, la fusién a un atomo de berilio * He +*He — 8 Be produce
un isétopo con una vida media muy corta (~ 2.6 x 107165s). Pero, ya que esta vida media
es mayor que el tiempo medio de colisién de dos particulas alpha a temperaturas del orden
de 108K, existe una probabilidad no nula de que una particula alpha colisione con un
ntcleo de ® Be antes que este decaiga, para producir carbono: 3Be +*He — '2C. Asi, la
combustién del helio se produce en una reacciéon de dos etapas que lleva a la fusién de tres
niicleos de helio en 12C, de donde proviene el nombre de la reaccién (triple alpha) [106].
"Helium flash
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5. A medida que el helio se consume, se forma un nucleo de carbon en
la estrella, con lo que capas concéntricas de diferentes combustibles se
van estableciendo, a medida que uno u otro elemento es sintetizado. La
ignicion de carbono en el nicleo dura sélo unos pocos miles de anos.

6. La generacion copiosa de rayos gamma en el nicleo produce pares elec-
tron-positron que a su vez se aniquilan, produciendo pares de neu-
trinos, con lo que la tasa de emisién de neutrinos aumenta. En esta
etapa, la pérdida de energia es tan alta que las etapas subsecuentes
de combustién progresan aun mas rapidamente: oxigeno en un ano,
silicio en una semana. Cuando se consume cada uno de estos com-
bustibles nucleares, el ntcleo se contrae atin mas, hasta que se alcanza
la temperatura necesaria para que la siguiente etapa de combustion se
active [10§].

7. El cese de la fusiéon nuclear marca el final de la etapa luminosa de la
estrella. La duracion de la etapa de fusion, al igual que su evolucion
final depende de la masa de la estrella. La combustién hasta el punto
final del hierro se alcanza solamente en estrellas con masas M > 8M,
cuyas etapas finales seran como NS o BH, mientras que las estrellas
mas ligeras, cuya combustion es mas lenta e incompleta, terminan su

vida como WD [63].

2.2.2 Evolucién estelar posterior a la MS

Los objetos compactos (WD, NS y BH) nacen cuando las estrellas normales
mueren, y difieren de éstas en dos aspectos fundamentales. Primero, ya que
no consumen combustible nuclear, no pueden mantenerse a ellas mismas en
contra del colapso gravitacional generando presién térmica. Por el contrario,
las WD son mantenidas por la presion de electrones degenerados, las NS por
la presién de los neutrones degenerados y los BH estan completamente co-
lapsados, esto es, son estrellas en las que no hay ninguna forma de revertir
la atraccién gravitacional y que colapsan en singularidades [98]. El segundo
aspecto es que los objetos compactos tienen tamanos muy pequenos compara-
dos con los de las estrellas normales. La tabla[2.1] tomada de [81], muestra las
caracteristicas mas importantes de los objetos compactos, comparadas con
las de nuestra estrella més cercana, el sol [19]. En esta tabla, p es la densidad
promedio y Uys es la energfa gravitacional superficial.
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Objeto | Masa (M) | Radio (R) | p (gem™?) | Uys (GM/Rc?)
Sol M, R 1 10
WD | <M, | ~102Ry| <107 ~ 101
NS [ ~1—3M, | ~10°R,| <10° <10
BH Arbitraria | 2GM/c* | ~ M/R? 1

M, = 1.989 x 10%g, R, = 6.9599 x 10%cm

Cuadro 2.1: Caracteristicas basicas de los objetos compactos.

Los objetos compactos son los productos finales de la evolucion estelar, y el
factor principal que determina si una estrella se convertira en una WD, NS
o BH es su masa.

Se cree que las WD se originan de estrellas con masas M < 4M, y su masa
maxima es de aproximadamente 1.4M, con lo que para convertirse en una
WD una estrella debe expulsar masa (formando nebulosas planetarias) al fi-
nal de su evolucion [5].

Por otro lado, las NS y los BH se producen por la extincion de estrellas mas
masivas [4]. Debido al desconocimiento de las etapas finales en la evolucién
de las estrellas, no se conoce un limite de masa que permita conocer si el
final de una estrella corresponde a una NS o un BH, pero se sabe que aspec-
tos tales como la masa del nucleo de hierro (que limita la masa del nucleo
bariénico del remanente) pueden determinar el tipo de objeto compacto que
se formara [110]. Sin embargo, se sabe que las NS pueden tener una masa
maxima entre 1.4 — 3M, [57, [111].

El colapso gravitacional total que lleva a la formacion de un BH puede ocurrir
de diferentes maneras. Por ejemplo, ya que hay definida una masa maxima
por encima de la cual una WD o una NS no puede evitar colapsarse, la acre-
cion del gas por cualquiera de estos dos objetos puede llevar a la formaciéon
de un BH [I]. La figura [2.1] adaptada de [1], muestra las diferentes etapas
en la evolucion estelar, donde se puede observar como se realiza la evolucién
después de la MS, dependiendo de la masa de la estrella.

El remanente después de una explosién de supernova es una NS, que contiene
neutrones, protones, electrones y nicleos pesados, pero predominantemente
neutrones [I12]. Las explosiones de supernovaﬁ ocurren en las etapas finales
de evolucion de estrellas masivas aisladas, con masas suficientemente grandes
como para mantener en su interior diferentes reacciones nucleares. Zwicky y

8Convencionalmente llamadas supernova tipo II
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Baade mostraron que existe una clase de eventos estelares explosivos con
energfas significativamente mayores (aproximadamente tres 6rdenes de mag-
nitud por encima) que la explosién nova y después notaron que la mag-
nitud de la energia observada podria ser suplida por la formacion de una

NS [100, 10T, 102].

Masade la estrella en MS (Masas solares) —
0.1 1 10 100
I I I I

Estrellasen MS

Supergigantes

| =

Supernova

Estrellas AGB

0.5 1 3 10
Masa del remanente (Masas solares) —>

Figura 2.1: Produccion de estrellas compactas como el resultado final de la
evolucién estelar. Figura adaptada de [1]

Ellos argumentaron que el colapso del nicleo de la estrella, desde aproxima-
damente el radio del sol hasta 10 km, seria suficiente para expulsar la cubierta
de la estrella con la cantidad de energia correcta que habia sido observada en
los eventos de supernova, con lo que el 1inico objeto que podia ser formado
en un evento tal era una NS [98].

En el interior de una estrella suficientemente masiva se producen diferentes
reacciones nucleares dependiendo del radio de la esfera durante las diferentes
etapas de su evolucién, como se explico en la seccién [2.2.1] Una vez se ha
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formado un ntcleo de hierro en el centro de una estrella, su evolucion se
puede describir como sigue [18] [113], 114]:

1.

La incineracién continua de silicio y otros elementos de la corteza se
adicionan a la masa del ntcleo y eventualmente lo llevan a un valor
limite de masa, llamada la masa de Chandrasekhar, Mg, ~ My. En
las condiciones que se presentan durante esta etapa, las interacciones
de los neutrinos con los nicleos juegan un papel muy importante, ya
que estos procesos pueden actuar como el mecanismo de enfriamiento
principal del ntcleo.

. Debido a las altas temperaturas existentes en el niicleo (T’ ~ 10°K), los

fotones altamente energéticos pueden desintegrar los nicleos de hierro,
produciendo particulas v y protones (de alguna manera deshaciendo lo
que la estrella ha venido haciendo a lo largo de toda su vida).

. Es también posible que la combinaciéon de protones y electrones pro-

duzca neutrones y neutrinos (que eventualmente escapan de la estrella)
debido a un decaimiento beta inverso.

. La fotodesintegracion del nucleo de hierro y la aparicién de neutrones

tienen el efecto de reducir la presion en el ntucleo de la estrella, pro-
duciendo un rapido colapso del ntucleo.

. El colapso del ntucleo interno contintia hasta que la densidad es de

aproximadamente 8 x 10gem ™3, que es aproximadamente tres veces
la densidad nuclear, py = 2.8 x 10*gem™3. Debido a que modelos
nucleares sugieren que las interacciones nucleénicas pueden producir
fuerzas efectivas repulsivas a altas densidades, el colapso es detenido,
lo que ocasiona la emisién de una onda de presién hacia el exterior de
la estrella.

. La propagacion de la onda de presion producida se ha estudiado numéri-

camente, y se ha llegado a dos posibles casos: a medida que la onda
se propaga hacia afuera del niicleo estelar, rompe los ntcleos de hierro
a través de fotodesintegracion, lo que corresponde a un proceso que
consume bastante energia} Si el nticleo de hierro no es tan masivo, el
pulso puede emerger a la region exterior sin perder tanta energia, lo

9Alrededor de 1,7 x 10°!ergs para desintegrar 0.1M, de hierro
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que puede dar lugar a una explosion, llamada explosion hidrodindmi-
ca prontd ™’} El segundo caso corresponde al niicleo ferroso altamente
masivo, lo que ocasiona que el pulso de presién no se pueda propagar
y se vuelva estacionario. Como consecuencia, los neutrinos no pueden
escapar libremente y generan una <esfera de neutrinoss> y una pequena
fraccién de su energia (~ 0,05) se deposita en la materia. Esta energia
puede calentar la materia y permitir la propagacién del pulso de presion
hacia el exterior de la estrella, produciéndose una explosiéon, llamada
explosion tardz/aE]. Es de anotar que estos comportamientos sélo han
sido estudiados a través de simulaciones numéricas.

7. La energia cinética liberada por el pulso saliente es de alrededor 10°'ergs
lo que corresponde cercanamente al 1% de la energia liberada por los
neutrinos. Cuando el material exterior se expande, volviéndose 6ptica-
mente delgado, se liberan ~ 10%%ergs de energia en fotones.

8. Lanaturaleza del remanente depende de su masa, y por ende de la masa
inicial de la estrella. Si la masa de la estrella original era menor que
~ 25Mg, el nucleo interno, compuesto principalmente de neutrones,
puede ser estabilizado por la presién del degeneramiento de los neu-
trones, y la estructura resultante es una NS. Si la masa de la estrella
original es mayor a 25M,, la masa remanente es mayor que la masa de
Chandrasekhar de la esfera de neutrones, y el remanente colapsara para
formar un BH.

9. Una clara senal del colapso del nicleo, seguida por la formacion de
un objeto compacto, es la emisién de aproximadamente 3 x 10%3ergs
de energia en la forma de neutrinos. Asi, la deteccién de neutrinos de
una supernova puede ser muy util para la comprobacién de modelos
teoricos.

OPrompt hydrodynamic explosion
HDelayed-explosion
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2.3 Estructura Interna de las NS

2.3.1 Estructura de las NS

Las NS son objetos cuasi-esféricos compuestos de seis regiones principales.
Desde el exterior hacia el interior, las NS estan compuestas por una atmosfera,
una envoltura, una corteza exterior, una corteza interna, un nucleo exterior
y posiblemente un ntcleo interno, como se muestra en la figura [2.2] adap-
tada de [2]. El estudio de los nucleos interior y exterior, al igual que de las
cortezas interior y exterior, que representan alrededor del 99 % de la masa de
la NS y donde se presentan la mayoria de las transformaciones de la materia
nuclear al interior de la estrella, es usualmente suficiente para entender las
propiedades principales de las NS [115].

Estrella de Neutrones
Estructura interna corteza externa

red de hierro
M ~1.5M,

electrones

corteza interna
neutrones fluidos
nuclecs atomicos

superficie icos en neutrones

nticleo
externo
Qucleones, electrones

iperones,. kaones
atmosfera 3

nticleo interno
plasma de quarks y gluones

2 R, ~ 30 km

Figura 2.2: Estructura bésica de las estrellas de neutrones. Figura adaptada

de [2]

La atmosfera y la envoltura

Corresponden a las capas mas externas de una NS y determinan el espectro
de emision de radiaciéon electromagnética térmica, dando informacién sobre la
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temperatura, la composicion quimica, la aceleracién gravitacional y el campo
magnético de la estrella, con lo que, a partir del analisis de su espectro de
emisién pueden conocerse diferentes aspectos de la estructura interna de una
NS [11].

La atmésfera y la envoltura determinan también la colimacion y polarizacion
de la radiacién emitida por la estrella [7], al igual que el transporte y lib-
eraciéon de energia térmica hacia su superficie [10, 116].

La atmosfera, con un espesor de 10 cm para estrellas calientes (T, ~ 1059)
a ~ lmm para estrellas frias (T.;; ~ 10°°) [117], y la envoltura, con un
espesor de unos pocos metros, conforman una delgada capa de plasma con
densidades del orden de p = 10*g cm ™2, con lo que constituyen una fraccién
del orden de 107 de la masa de la estrella [118].

La corteza exterior

La corteza exterior, se extiende entre 1y 2 km[:?] por debajo de la super-
ficie de la NS, y es una region en la que, partiendo desde la frontera con la
atmésfera, con densidades del orden de 10*g cm™3, se alcanzan densidades
del orden de la densidad de goteo de neutrones, pyp = 4 x 101t gem ™3 [10],
con lo que la densidad presenta variaciones de siete érdenes de magnitud [6].
La corteza exterior consiste de nicleos pesados, en forma fluida o confor-
mando una red cristalina, y electrones degenerados [89]. A las densidades
presentes en la corteza exterior, los electrones (indispensables para manten-
er la neutralidad eléctrica) se separan de los nicleos, lo que ocurre cuan-
do se alcanzan densidades mayores a 10*g em ™3, y se mueven libremente a
través de la corteza a velocidades relativistas, cuando la densidad supera los
107g em™3 [119]. La perturbacién de los nticleos sobre el movimiento de los
electrones es muy pequena, con lo que el apantallamiento que ejercen los
electrones sobre los campos eléctricos producidos por éstos desaparece, lo
que ocasiona que los ntcleos ejerzan fuerzas de repulsion entre ellos, con lo
que las energias de interaccion pueden alcanzar valores del orden de 1MeV,
lo que obliga al medio a alcanzar un estado de minima energia en que los
ntcleos se encuentran tan alejados entre si como sea posible [13, [120].

Cuando el potencial quimico (o energia de Fermi) de los electrones, ., es
mayor que la diferencia de masa neutron-proton Am = 1.3MeV | los elec-
trones pueden convertir protones en neutrones, debido a procesos de absor-

12Lo que corresponde a alrededor de un décimo del radio total de la NS.
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cién [12], con lo que puede decirse que los nucleones y electrones estan en
equilibrio quimico, respecto al decaimiento beta y las reacciones de captura:

n<<—p+e+r,, (2.1)

Este equilibrio puede ser expresado por una ligadura entre los potenciales
quimicos de las particulas que participan en la reaccion:

Mn — Np = Me’ (22)

donde se ha despreciado el potencial quimico de los neutrinos debido a que
estas particulas abandonan la estrella sin sufrir interacciones [59].

La corteza interna

La corteza interna, que puede tener varios kilémetros de espesor [14], se
extiende desde una densidad pyp (donde termina la corteza externa) hasta
la frontera con el nicleo, donde la densidad es del orden de la densidad de
saturacién nuclear, p ~ py = 2.8 x 10'*g em ™3, y estd compuesta por elec-
trones, neutrones libres y nicleos atémicos ricos en neutrones [121].

A medida que aumenta la densidad, es decir, a medida que nos acercamos al
centro de la estrella, el potencial quimico de los neutrones aumenta, mientras
que para los protones disminuye [I119]. A la densidad de goteo, la energia de
los neutrones es suficientemente alta, p,, > m,, y los neutrones escapan del
nicleo [I1]. Los neutrones libres en la corteza interna podrian ser superflu-
idos, pero la temperatura critica a la que se espera ocurra la superfluidez
depende del modelo que se utilice para la descripcion de la interaccion entre
los neutrones y también de la teorfa de muchos cuerpos que se emplee [122].
A las densidades de la corteza interna el sistema exhibe estructuras ricas y
complejas que emergen de una competencia dindmica entre la atraccion nu-
clear de corto alcance y la repulsién Coulombiana de largo alcance [6]. A las
densidades mas bajas que se presentan en la corteza externa, la red cristalina
nuclear que existia antes se rompe, dejando una serie de vacios en la estruc-
tura, y que se iran llenando a medida que la densidad se acerca a py [59)].
Asi, partiendo de 0.1pg, se presenta un cambio continuo en la dimensionali-
dad de la materia: desde los ntcleos tridimensionales, pasando por cilindros
nucleares bidimensionales, capas unidimensionales de nicleos intercalados
con vacios planos, vacios cilindricos bidimensionales, vacios tridimensionales
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hasta llegar a una eventual transicién a la materia nucleénica uniformd™|
[10]. Estas estructuras complejas pueden tener un impacto significativo en la
propagacion de neutrinos y electrones a través de la estrella [0, [123].

El nicleo exterior

El nicleo exterior comprende densidades en el rango 0.5p0 < p < 2p
y esta compuesto por neutrones superfluidos, protones superconductores y
un gas de electrones [60], 61], de tal forma que la concentracién de protones
(que debe ser igual a la de electrones, ya que la estrella es eléctricamente
neutra) es muy pequena en comparacién con la de neutroneﬁ [25]. Ademas,
si la densidad es mayor que la densidad de saturacién nuclear y el poten-
cial quimico de los electrones p. es mayor que la masa en reposo del muén,
e > myuc? = 105.7MeV, pueden también aparecer estas particulas, debido
a que es mds favorable energéticamentd™| [25).

La composicion de la materia por debajo de la densidad umbral para que
aparezcan muones esta determinada por las condiciones de neutralidad eléctri-
ca y equilibrio beta respecto a las reacciones [2.1] Estas condiciones de equi-
librio se expresan como y n, = N, para la neutralidad eléctrica [29]. En
presencia de muones, estas condiciones se convierten en n, = ne-+n,, fle = fi,
Y tn = [y + e, donde el plasma npep es fuertemente degenerado, con lo que
los electrones y muones forman gases de Fermi casi ideales, los electrones son
ultrarrelativistas y los neutrones y protones constituyen un liquido de Fermi
no-relativista y fuertemente no-ideal [§].

De esta forma, una estrella de neutrones tiene un nicleo liquido denso cu-
bierto de una corteza sélida con una densidad inferior [IJ.

El nicleo interior

La existencia del niicleo interno se presenta solamente para las estrellas
mas masivas, su densidad se encontraria entre 10 y 15 veces py y podria

13Esta sucesién de estructuras se denomina “pasta nuclear”: nucleos 3D
(albéndigas)—nucleos cilindricos 2D (spaghetti)—capas 1D de nicleos intercalados
con vacfos planos (lasagna)— vacios cilindricos 2D (ziti)—vacios 3D (ravioli o queso
suizo)—materia nuclear uniforme (salsa) [10].

14La abundancia de protones est4 entre 5y 10 %.

15También podrian aparecer 7, pero estas particulas presentan un potencial repulsivo
en su interaccién con los neutrones.
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tener un radio de varios kilémetros [21], [63]. Su composicién es desconocida,
aunque existen diversas hipotesis:

1. Materia hiperdnica: al crecer la densidad, los potenciales quimicos de
neutrones y electrones aumentan, posibilitando la apariciéon de materia
hiperénica: ¥~ y A al principio, después Z°, =~ y Eﬂ [44., [45].

2. Condensado de piones o kaones: se ha mostrado que para densidades
del orden de p ~ py puede presentarse un condensado de Bose-Einstein
de kaones o piones [46]. El condensado se forma debido a que a medida
que aumenta la densidad, la interaccién fuerte entre los mesones y
los nucleones se incrementa, lo que disminuye la energia del estado
de momentum cero, con lo que la condensacién ocurrira cuando esta
energia sea igual al potencial quimico de los kaones o pionesE] [75, 124].
Esta situacién ocurre a densidades p ~ 4pg, con lo que, ya que esta
densidad es menor que la correspondiente a las regiones centrales de las
NS, se espera que el condensado ocurra en el niicleo de la estrella [49] [76]

3. Plasma de quarks: la tercera hipdtesis plantea la aparicién de quarks
en estado libre. Debido a que los hadrones estan conformados por estas
particulas, a las densidades que se alcanzan en el nicleo los hadrones
se encuentran tan comprimidos que los estados comienzan a solaparse,
produciendo un gas de quarks deconfinados [23] [50].

La razén de analizar los contenidos de materia en las diferentes capas de las
NS radica en que la materia a alta densidad juega un papel primordial en
el enfriamiento de las estrellas de neutrones, que se realiza principalmente
debido a la emisién de neutrinos. La emisién de neutrinos al interior de las
NS puede ser clasificada como nuclear o lepténica. La emisién nuclear con-
tiene procesos en que la emision de neutrinos acompana un grupo de reac-
ciones nucleares, tales como las cadenas protén-proton o los ciclos CNO, y
el proceso Urca, que serd discutido mas adelante. Por otro lado, los procesos
lepténicos ocurren sin reacciones nucleares, sino debido a las interacciones
electrodébiles, y entre ellos se encuentran la aniquilacion de pares, los proce-
sos de fotoneutrino y los decaimientos de plasmones.

16Para NS’s lo suficientemente calientes, la carga bariénica se transfiere a los hiperones
como una consecuencia del principio de Pauli, lo que disminuird el potencial quimico
bariénico y por ende la energfa, a través de reacciones como N + N — N + A + K. [4§]

I7El potencial quimico de los kaones, jif, estd dado por px = ple = fin — ip, debido al
equilibrio en las reacciones n «—p+e~ + . yn+—p+ K.




Capitulo 3

Equilibrio, Ecuacién de Estado
y Perfil Densidad

En este capitulo se estudiaran las condiciones de equilibrio hidrostatico de las
NS, ademés de discutir algunas de las posibles ecuaciones de estado (EoS)
de la materia al interior de estas estrellas, obtenidas para diferentes com-
posiciones. A partir de estas EoS, se encontraran propiedades como el perfil
densidad de los modelos de estrella utilizados, las densidades de particulas
al interior de la estrella y los momenta de Fermi de neutrones y protones.
El capitulo estd organizado de la siguiente manera: en la seccion (3.1, se
obtienen las ecuaciones de Tolman, Oppenheimer y Volkoff (TOV), que des-
criben el equilibrio hidrostatico de una configuracién esférica de materia en
el marco de la Teoria General de la Relatividad. En la seccion [3.2] se encuen-
tran expresiones para las densidades de neutrones y protones al interior de
la estrella, y para los momenta de Fermi de estas mismas particulas, en fun-
cion de la densidad de la estrella. Posteriormente, se presenta una discusién
cualitativa de ocho EoS para la materia densa de las NS, y se presentan los
resultados de simulaciones numéricas que permiten calcular el perfil densi-
dad, las densidades de neutrones y protones y los momenta de Fermi de estas
mismas particulas, como funciones de la coordenada radial, medida desde el
centro de la estrella. Finalmente, en la seccién [3.3] se realiza una compara-
cion de las caracteristicas fundamentales del perfil densidad obtenido para
las ocho EoS estudiadas.
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3.1 Equilibrio Hidrostatico de NS: la ecuacién
TOV

Las caracteristicas globales de las NS, tales como la masa total, el radio, la
relacion entre estas ultimas, el perfil densidad, las densidades de particulas,
entre otras, se determinan a partir de las ecuaciones de equilibrio hidrostatico,
que corresponden a un modelo de una estrella aislada, esféricamente simétri-
ca, no-rotante, no-magnética, etc [105].

En la relatividad general, un modelo de una estrella aislada generalmente
consiste de una regién interior llena de algin fluido, que es técnicamente
hablando una solucién de fluido perfectd!] de la ecuacién de campo de Ein-
stein; y una regién exterior que corresponde a una solucién asintoticamente
plana en el vacio [I]. Estas dos piezas deben cumplir las condiciones de fron-
tera adecuadas en la superficie exterior de la estrella, donde la presién es nula.

3.1.1 El espacio-tiempo de estrellas relativistas

En esta seccién determinaremos las propiedades del espacio-tiempo para ob-
jetos esféricos, estaticos y no rotantes, por lo que buscaremos soluciones a
las ecuaciones de campo de Einstein en regiones isétropas del espacio-tiempo
(tales como las que se encontrardn en las regiones internas y externas de las
estrellas estaticas).

Debido a la altisima simetria de los objetos considerados, todos los elementos
no diagonales del tensor métrico g" se anulan y, debido a los requerimientos
estaticos para los campos gravitacionales, los componentes de ¢g"” seran fun-
ciones de la posicién radial de un cascardn esférico, es decir, de la coordenada
radial r, pero no del tiempo [I]. Bajo estas condiciones, la forma més general
del elemento de linea sera

dr? = U(r)dt* — V(r)dr* — W(r)r?(d6* + sin® 0d¢?). (3.1)

I'En Relatividad General, un fluido perfecto se define como un fluido que no tiene
viscosidad ni conduce el calor [62]. En cada punto, el fluido perfecto tiene una velocidad
v, de tal forma que un observador que se mueva con esta velocidad ve un fluido isétropo a
su alrededor. Esto ocurriria si la trayectoria libre media entre las colisiones fuera pequena
en comparacién con la escala de longitud utilizada por el observador [125]. El tensor de
momento-energia para un fluido perfecto es de la forma T),, = pu,u, + P(n,w + uuuu),
donde P y p son la presiéon y densidad de energia propia, y u* es la cuadri-velocidad del
fluido [126].
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Ya que podemos reemplazar la coordenada radial por cualquier funcion de r
sin alterar la simetria esférica, podemos escribir la ecuacién (3.1]) en la forma

dr® = e at* — 22N dr? — 12dh? — r* sin? 0d¢?, (3.2)

donde v(r) y A(r) son funciones sélo de r, que estardn univocamente deter-
minadas por el perfil densidad de la estrella, p(r) [1].

Podemos ademas definir la masa total dentro de un cascarén de radio r en
la forma Newtoniana usual

M(r) =4r /07" p(r)r'dr’, (3.3)

donde la integraciéon de volumen no se realiza con el elemento de volumen
propio, dV = 4mwr?e**("dr, sino con un elemento de volumen algo reduci-
do [48].

La estructura completa de una estrella compacta esta determinada por las
llamadas ecuaciones TOV (Tolman-Oppenheimer-Volkoff), que describen la
dependencia con la coordenada radial de la densidad de masa-energia p y la
presion P [20, 1], 62]. Las ecuaciones TOV se deducen detalladamente en el
apéndice [A]

T~ amptry
)
’ (1 " %> <1 - mc—j\{am) (3.4)

A partir de estas ecuaciones, vemos que la masa total dentro de un cascarén
de radio r determina el equilibrio hidrostatico, salvo por las siguientes cuatro
correcciones [20, [1]:

e La densidad de masa py debe reemplazarse por la densidad de masa-
energia p.

e La densidad de masa inercial estd dada por pc? + P, que corresponde
al primer término de correccién en la ecuacién (3.4]).

e La presion es un factor de correccién significativo del volumen (segundo
factor de correccion en (3.4)).
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e La métrica del 3-espacio aparece en el tltimo factor de (3.4)), y deter-
mina las propiedades de estabilidad de las soluciones.

La solucién de las ecuaciones TOV depende de la relacién entre la presién P
y la densidad p, es decir, de la ecuacién de estado (EoS) para la materia al
interior de la estrella. Una vez que se ha fijado la EoS, las ecuaciones pueden
resolverse con las condiciones iniciales M (0) = 0y p(0) = p., donde p. es la
densidad central, y la condicién de frontera P(R) = 0, donde R es el radio
de la estrella [I]. Asi, para cada una de las posibles EoS, existe una tnica
familia de estrellas parametrizadas por la densidad central [38].

3.2 Algunas Ecuaciones de Estado (EoS) para
la materia al interior de las NS

Las caracteristicas de equlibrio hidrostatico al interior de las NS estan de-
terminadas por la solucién de las ecuaciones TOV, obtenidas en la seccion
anterior. Ya que las propiedades fisicas de una NS (tales como la relacién
masa-radio, el tamano de la corteza, el momento de inercia o la densidad
central) dependen de su composicién, es de esperar que la solucién de las
ecuaciones TOV sea sensible inicamente a la Ecuacién de Estado (EoS)
de la materia rica en neutrones al interior de la estrella [6]. De esta forma, ya
que la tasa de cambio de la presién P(r) y la masa M (r) dentro de un cas-
carén esférico de radio r dependen de la densidad de energia p(r), ecuacién
(3.4)), se hace imposible resolver las ecuaciones TOV sin que se conozca una
relacion entre P(r) y p(r), es decir, una EoS.

La EoS de la materia nuclear describe como la densidad de energia y la
presién varian con la densidad y la temperatura, y puede ademés describir
diferentes fases de la materia nuclear, desde el estado gaseoso y la estructura
de nicleos liquidos hasta la transicién hacia el deconfinamiento [26]. La EoS
se obtiene a partir de la composicion de la materia densa en la estrella, sobre
la cual existe muy poca informacién disponible:

e ;donde se localizan las transiciones de fase entre la materia compuesta
de neutrones, protones y electrones y aquella compuesta de hadrones
mas masivos, como hiperones [23, 48]?

e Hay un consenso global sobre la conversion de la materia nuclear a su
estructura de quarks, pero, ja qué densidad [50), [78]?
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e jocurre realmente la condensacién de mesones (piones, kaones) [49] [75]
70, [124]7

Varias ecuaciones de estado han sido analizadas con miras a investigar las
consecuencias observacionales de la composicién de la materia densa [34) [127],
y las masas méaximas y radios predichos por estos modelos son muy diferen-
tes [2]. La obtenciéon de una EoS, y por ende de un modelo de estrella, depende
fundamentalmente del tipo de interaccién entre sus particulas constituyentes,
un aspecto sobre el cual no se tiene informacién experimental confiable en el
momento [39], con lo que todos los célculos envuelven o bien extrapolaciones
sobre datos experimentales conocidos, o predicciones basadas en la teoria de
campos [27, 136, [60].

Es por esto que se hace necesario el calculo de perfiles de densidad para di-
ferentes modelos de estrellas, que diferirdan en parametros como la densidad
central, la masa total o el radio. Estos perfiles de densidad determinaran a su
vez cantidades adicionales, como las densidades de particulas al interior de
la estrella (neutrones, protones), y los momenta de Fermi de estas particu-
las. Finalmente la evolucion térmica de la estrella dependera también de la
distribucién de materia en la estrella, como veremos en el siguiente capitulo.

3.2.1 Determinacién de densidades de particulas y mo-
menta de Fermi

Consideraciones preliminares

Para encontrar las densidades de neutrones y protones al interior de la es-
trella, partimos de la condicion de equilibrio beta al interior de la estrella:

Mo, = Hp + fe,

donde, a orden (kT /1, )? los potenciales quimicos de las particulas son iguales
a las energias de Fermi, Er,, = Ep, + Ep., donde el subindice I indica “de
Fermi” y n,p, e representan al neutrén, protén y electrén, respectivamen-
te [19, 20, [9§].
A las densidades nucleares, los nucleones son no-relativistas, mientras que el
electronm si lo es, con lo que tendremos

Pin 2, Prp?

En: n2 o > Epp, = )
Ia m,C +2mn Fp = MyC +2mp

EFe = PFeC, (35)
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donde pp;, con i = n, p, e, es el momento de Fermi de la particula correspon-
diente [66], [104].

Debido a la neutralidad eléctrica de la estrella, la densidad de protones debe
ser igual a la de electrones, con lo que, ya que la densidad de particulas es

3h3
tante de Planck, debemos tener que pr, = pre, con lo que, reemplazando en
las ecuaciones (3.5]), obtenemos

proporcional al momento de Fermi al cubo (nl = Bﬂngi) [128], con h la cons-

P PF 2
L =prec|1 c — n— ) 3.6
o PreC ( + 5 pc) (my, —myp)c (3.6)

Definimos @ = (m,, —m,)c* = (939.566 — 938.272) MeV = 1.294MeV, que es

un valor pequeno en comparacion con los otros términos de la ecuacion ante-
2

I‘lO De esta forma, la energfa cinética del neutrén, Ef,, = ££»

n

lente a la energia de Fermi del electrénEL Er. = prec, con lo que tendremos

finalmente las desigualdades [71]

, sera equiva-

Pre = Prp K DFn, E};p < E;Wn (37)

La fraccién de protones z, al interior de la estrella estd dada por

_ My
T, = —————,
Ny + Ny,

donde n, y n, son las densidades de protones y neutrones, respectivamente.
Debido a la desigualdad triangular, pr, + pre > prn, ¥ a la condicién de
neutralidad eléctrica (ppe = pry), tenemos que 2pg, > pry, con lo que Sp%p >
p%.,., lo que, en términos de las densidades, corresponde a 8n, > n,. Asi, la
condicién de equilibrio beta, escrita en términos de la fraccién de protones

2Las temperaturas en las NS son mucho menores que las temperaturas de Fermi de
las particulas constituyentes, con lo que las particulas que participan en las reacciones
n—p+e +U.yp+e —> n+ v, deben tener energias que yacen dentro de un
intervalo de longitud ~ kT de sus respectivas energias de Fermi [19]

3A primer orden en ppe.
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x, se obtiene como

8n, = np,
In, > n,+n,,
1 1
< ,
In, — n,+n,
Loy
9 Ny + Ny
1
> . 3.8
l'p = 9 ( )

De esta forma, para que el equilibrio beta al interior de la estrella se man-
tenga, la fraccién de protones debe ser, como minimo, 11.1 % [57].

Densidad de neutrones

Si definimos n,, n, y n. como las densidades de neutrones, protones y elec-
trones, respectivamente, podremos obtener la densidad de materia a partir
de la expresion [19]

P = MpNy + MpNy + MeNe,
mMy N Me Ne

p = Mpny (1+—p—p+——> : (3.9)
m’l’b nn mn nn

Ya que, como vimos anteriormente, la fracciéon de protones bajo la condicion
de equilibrio beta corresponde al 11.1 % de masa bariénica de la estrella, y la
masa del electron es muy pequena comparada con la del neutréon, podemos
despreciar los ultimos dos términos de la ecuaciéon para obtener [19]

PR MypNy,. (3.10)

De no despreciar estos términos, la densidad minima de la estrella estaria

dada por
Pmin = MypTly I+ —+ )
8\m, m,

con lo que el valor minimo de la densidad de la estrella seria 1.1249m,,n,,, con
lo que el porcentaje de error del resultado (3.10]) es de por lo menos 12.49 %.
A partir de la ecuacién (3.10) obtenemos la densidad de neutrones como

nn:—_

pP _ Po [P
m, M, \po/
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Asi, la densidad de neutrones estard dada por

iy = 1.672 x 10° (ﬁ) em™S. (3.11)
Po

Para llegar a esta tltima expresién se han introducido los valores de la den-
sidad nuclear estandar, py = 2.8 x 10'g em ™3 y de la masa del neutrén.

Momentum de Fermi del neutrén

El momentum de Fermi se calcula a partir de la relacién

3hn;\ '/
Pri = ( n ) ; (3.12)

8

y usando la ecuacién (3.11)), con lo que se obtiene [19)

1/3
Prn = (337.206MeV/c) (,;ﬁ) . (3.13)
0

Momenta de Fermi de protéon y electrén

Los momenta de Fermi de estas particulas se obtienen a partir de la ecuacién
(3.7) [19]:

9 2/3
pFn P

. = = = (60.51086MeV — . 3.14

PF DPFrp 2m,c ( eV/e) <p0) ( )

Densidades de protones y electrones

Estas densidades se calculan a partir de la relacion

873
n; = ﬂ-pFla
3h3

con lo que tenemos [19]

2
n, = ne = (9.563 x 10%em3) (ﬁ> . (3.15)
Po
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A continuacién se presenta una discusion cualitativa de un conjunto de ocho
EoS, relevantes para el andlisis de la estructura de las NS en cuanto a la
diversidad de las composiciones de materia al interior de estos objetos as-
trofisicos. Para cada una de las EoS, se incluye una breve descripcién de
la composicién de particulas que considera el modelo, al igual que de las
interacciones nucleares que se presentan en el modelo de estrella. Las grafi-
cas del perfil densidad se obtuvieron a partir de la interpolacion numérica a
través del método de los polinomios de Lagrange, tal y como se explica en
el apéndice [B] en el que se presenta también el cédigo fuente del programa,
escrito en C++4, con el que se realizo la interpolaciéon numérica. A partir
de este perfil se calculan las densidades de particulas y momenta de Fermi,
usando los programas que se presentan en el mismo apéndice.

3.2.2 Ecuacion de Pandharipande (neutrones)

Pandharipande [40] estudié el comportamiento de la materia neutrénica den-
sa usando una teoria de muchos cuerpos basada en el tratamiento variacional
sugerido por J astrowﬁ en el que la funcién de onda de dos cuerpos se tomo co-
mo una solucién de una ecuacion de Bethe-Goldstone simpliﬁcadaﬂ y en la
que se reemplazaron los términos que representan el principio de exclusion
de Pauli por ligaduras en la funcién de onda [40].

Para describir la interaccién nuclear, Pandharipande utilizo el potencial de in-
teraccién nucleéon-nucleén de Reidﬁ, que no describe por completo las propiedades
actualmente conocidas de la materia nuclear [131].

El perfil densidad, obtenido a partir de la interpolacion numérica de los datos
presentados en [16], se muestra en la figura[3.1]

4El método variacional de Jastrow consiste en buscar una solucién de prueba para el
problema de los N cuerpos, construida a partir de funciones de onda de dos particulas.
Usando este tratamiento los valores esperados, que no pueden escribirse como productos
de integrales sobre el espacio de fase de una sola particula, son calculados a partir de un
desarrollo en serie de potencias de la densidad del medio [129].

5La ecuacién de Bethe-Goldstone es simplemente la ecuacién de Schrodinger para dos
fermiones en un gas de Fermi, donde el principio de Pauli prohibe la apariciéon de esta-
dos intermedios que ya estén ocupados por otros fermiones. Ya que el par interactuante
se encuentra inicialmente en el mar de Fermi, no puede realizar transiciones reales. Sin
embargo, si puede realizar transiciones virtuales a todos los estados por fuera del mar de
Fermi [130]

5El potencial de interaccién de Reid tiene un nicleo repulsivo suave, que se determina,
en cada estado de dos nucleones, de forma independiente de los otros estados [I31].
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Density Profile
Pandharipande (neutrons)
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Figura 3.1: Interpolacion del perfil densidad usando la EoS de Pandharipande
(neutrones).

Las densidades de neutrones y protones, calculadas a partir de las ecuaciones

(3-11) v (3.15)), vy usando el modelo de programa presentado en se pre-

sentan en la figura (3.2

Neutron Density Proton Density
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Figura 3.2: Densidad de neutrones (izquierda) y protones (derecha) para la
EoS de Pandharipande (neutrones).




CAPITULO 3. EQUILIBRIO, ECUACION DE ESTADO Y PERFIL
DENSIDAD 33

Finalmente, los momenta de Fermi del neutrén y el protén, obtenidos para
esta EoS se muestran en la figura [3.3] Esta gréfica se obtuvo a partir de las

ecuaciones (3.13)) y (3.14)), y usando el algoritmo presentado en la figura

Neutron Fermi Momentum Proton Fermi Momentum
Pandharipande (neutrons) Pandharipande (neutrons)
400
T T T T

qool” T T | [T — M=1.330My,, R=10.006km
~ = —— M=1400M . R=9.867km
--- M=1.658M . R=8.492km

— M=1.330M, , R=10.006km
L —-- M=1400Mg, , R=9.867km
£ - M=1.658Mj, , R=8.492km

0 L 1
0

5
Radial distance to the center (km) Radial distance to the center (km)

Figura 3.3: Momenta de Fermi del neutrén (izquierda) y del protén (derecha)
para la EoS de Pandharipande (neutrones).

3.2.3 Ecuacion de Pandharipande (hiperones)

La posibilidad que los hiperones hagan parte también de la materia bariénica
al interior de las NS fue propuesta inicialmente por Ambartsumyan y Saakyan
[132], quienes demostraron que, al aumentar la densidad de materia, apare-
cerdn en numero creciente y de forma sucesiva hiperones del tipo A, X0,
Esta nueva EoS de Pandharipande trata de determinar las propiedades de
un liquido bariénico compuesto de neutrones, protones e hiperones, inter-
actuantes a través de un potencial hiperénico similar al de la interaccién
nucléon-nucleén, pero con las modificaciones necesarias para incluir los dife-
rentes estados de isoespin [41].

El perfil densidad, las densidades de neutrones y protones, y los momenta de
Fermi del neutrén y el protén obtenidos para esta EoS se muestran en las

figuras 3.4, B.5] y respectivamente.
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Density Profile
Pandharipande (hyperons)
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Figura 3.4: Interpolacion del perfil densidad usando la EoS de Pandharipande
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3.5: Densidad de neutrones (izquierda) y protones (derecha)

para la
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Neutron Fermi Momentum Proton Fermi Momentum
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Figura 3.6: Momenta de Fermi del neutrén (izquierda) y del protén (derecha)
para la EoS de Pandharipande (hiperones).

3.2.4 Ecuacion de Bethe-Jhonson V

La EoS de Bethe y Jhonson estd basada en el desarrollo de potenciales
fenomenolégicos que tengan un comportamiento a corto rango mas realista
que el del potencial de Reid. La EoS para la materia al interior de las NS se
calcula usando un método variacional similar al de Pandharipande, en el que
se determina primero la EoS para un gas compuesto sélo de neutrones, para
después derivar una EoS hiperénica [53].

El perfil densidad, obtenido a partir de la interpolacién numérica de los datos
presentados en [10], se muestra en la figura .

Las densidades de neutrones y protones, calculadas a partir de las ecua-
ciones y , y usando el modelo de programa presentado en
se presentan en la figura |3.8|
Finalmente, los momenta de Fermi del neutrén y el protén, obtenidos para
esta EoS se muestran en la figura[3.9, respectivamente. Esta grafica se obtuvo

a partir de las ecuaciones (3.13]) y (3.14]), y usando el algoritmo presentado
en la figura [B.3]
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Density Profile
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Figura 3.7: Interpolacién del perfil densidad usando la EoS de Bethe-Jhonson
V.
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Figura 3.8: Densidad de neutrones (izquierda) y protones (derecha) para la
EoS de Bethe-Jhonson V.
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Neutron Fermi Momentum Proton Fermi Momentum
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Figura 3.9: Momenta de Fermi del neutrén (izquierda) y del protén (derecha)
para la EoS de Bethe-Jhonson V.

3.2.5 Ecuacion de Walecka

Se sabe que el intercambio de mesones escalares y vectoriales entre los nu-
cleones proporciona la repulsion de corto rango y la atraccion de rango in-
termedio en el potencial de interacciéon nucleén-nucleén [79].

De esta forma, la interaccién efectiva estard caracterizada por los pardametros
mesonicos, tales como sus masas y constantes de acople, con lo que al cono-
cer estos parametros pueden obtenerse las funciones de onda de los mesones
como una funcién de la densidad (asumiendo que sean independientes de las
coordenadas de espacio y tiempo) [33]. A partir de esto puede obtenerse el
tensor de momento-energia, y a partir de éste, calcular la EoS. Walecka [54],
en 1974, encontro los parametros mesoénicos que reproducen la energia de en-
lace de la materia nuclealﬂ y a partir de alli calculé un modelo de EoS para
la materia compuesta tinicamente de neutrones. En este modelo, se asume
que tanto los mesones escalares como los vectoriales tienen isoespin cero.

El perfil densidad, las densidades de neutrones y protones, y los momenta de
Fermi del neutrén y el protén, obtenidos para esta EoS se muestran en las
figuras [3.10] 3.11] y [3.12] respectivamente.

"Que se asumia como —15.75MeV /nucleén a una densidad de saturacién nuclear de
0.193 nucleones fm=3
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Figura 3.11: Densidad de neutrones (izquierda) y protones (derecha) para la
EoS de Walecka.
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Figura 3.12: Momenta de Fermi del neutrén (izquierda) y del protén
(derecha) para la EoS de Walecka.

3.2.6 Ecuacion de Friedman-Pandharipande

Friedman y Pandharipande [55] encontraron una EoS para un gas denso de
neutrones basados en un método variacional ligado de primer orden, pero en
vez de usar el modelo de interaccién de Reid, usaron un potencial de inter-
accién nucleén-nucleén (fenomenoldgico) que contenia correlaciones tanto de
dos como de tres cuerpos. Este tipo de interaccion ajusta los datos de sec-
ciones eficaces de dispersion nucleén-nucledn, las propiedades del deuteréon y
también algunas de las propiedades mas representativas de la materia nucle-
ar [55].

El perfil densidad, obtenido a partir de la interpolacién numérica de los datos
presentados en [16], se muestra en la figura [3.13]

Las densidades de neutrones y protones, calculadas a partir de las ecua-
ciones y , y usando el modelo de programa presentado en
se presentan en la figura
Finalmente, los momenta de Fermi del neutrén y el protén, obtenidos para
esta EoS se muestran en la figura [3.15] respectivamente. Esta grafica se obtu-

vo a partir de las ecuaciones (3.13)) y (3.14)), y usando el algoritmo presentado
en la figura [B.3]
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EoS de Friedman-Pandharipande.
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Figura 3.15: Momenta de Fermi del neutrén (izquierda) y del protén
(derecha) para la EoS de Friedman-Pandharipande.

3.2.7 Ecuaciéon de Wiringa, Fiks y Fabrocini

Estos autores desarrollaron un modelo de EoS para la materia nuclear neu-
tronica que involucra interacciones a tres cuerpos, con un modelo no-relativista
basado en un método variacional [56]. El potencial de interaccién a tres cuer-
pos considerado por los autores incluye términos repulsivos de largo alcance,
que se han ajustado para obtener los valores correctos de las energias de en-
lace nucleares y de las propiedades de saturacién de la materia nuclear. En
su articulo, los autores proponen tres modelos de EoS. En este trabajo sélo
se utiliza el modelo de EoS compuesto por neutrones, electrones, protones y
muones, llamado por ellos UV14+UVII.

El perfil densidad, las densidades de neutrones y protones, y los momenta de
Fermi del neutrén y el protén, obtenidos para esta EoS se muestran en las
figuras [3.16} [3.17] v |3.18] respectivamente.
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Figura 3.16: Interpolacién del perfil densidad usando la EoS de Wiringa.
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Figura 3.17: Densidad de neutrones (izquierda) y protones (derecha) para la
EoS de Wiringa.
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Figura 3.18: Momenta de Fermi del neutrén (izquierda) y del protén
(derecha) para la EoS de Wiringa.

3.2.8 Ecuacion de Prakash, Ainsworth y Lattimer

Prakash, Ainsworth y Lattimer propusieron modelos de EoS para NS basados
en una extrapolacion de la energia por particula que se presenta en la materia
nuclear simétrica [57]. El tratamiento de los autores es empirico e involucra
varios parametros, pero las energias totales se obtienen por la inclusién de la
energia cinética de los nucleones y del efecto de las fuerzas finitas entre los
nucleones.
Los autores proponen cuatro modelos de EoS, pero en este trabajo se incluye
solamente uno de ellos (el modelo 1) [57].
El perfil densidad, obtenido a partir de la interpolacién numérica de los datos
presentados en [10], se muestra en la figura [3.19|

Las densidades de neutrones y protones, calculadas a partir de las ecua-
ciones y , y usando el modelo de programa presentado en
se presentan en la figura |3.20

Finalmente, los momenta de Fermi del neutrén y el protén, obtenidos para
esta EoS se muestran en la figura [3.21] respectivamente. Esta grafica se obtu-

vo a partir de las ecuaciones (3.13)) y (3.14)), y usando el algoritmo presentado
en la figura [B.3|
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Figura 3.19: Interpolacién del perfil densidad usando la EoS de Prakash.
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Figura 3.20: Densidad de neutrones (izquierda) y protones (derecha) para la
EoS de Prakash.
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3.2.9 Ecuaciéon de Sahu, Basu y Datta

Estos autores desarrollaron un modelo de teoria de campos para la EoS de la
materia rica en neutrones en equilibrio beta, basados en el modelo quiral sig-
ma [I5]. El modelo incluye un campo vectorial isoescalar generado en forma
dindmica, que reproduce los valores empiricos de la densidad de saturacién
de la materia nuclear, de la energia de enlace y también del coeficiente de
simetria de isoespin para la materia nuclear asimétrica [15].
El perfil densidad, las densidades de neutrones y protones, y los momenta de
Fermi del neutrén y el protén, obtenidos para esta EoS se muestran en las

figuras [3.22] [3.23] y [3.24] respectivamente.
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Figura 3.24: Momenta de Fermi del neutrén (izquierda) y del protén
(derecha) para la EoS de Sahu, Basu y Datta.

3.3 Comparaciéon de los diferentes modelos

de EoS

En las figuras [3.25] [3.26], [3.27], [3.28] v [3.29], se presentan graficas comparativas
de los perfiles densidad, las densidades de neutrones, densidades de protones

y los momenta de Fermi para las ocho EoS que se analizaron, para NS con
masas de 1.330M y 1.400M.
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Figura 3.25: Perfiles densidad para las ocho EoS analizadas en
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Figura 3.27: Densidades de protones para las ocho EoS analizadas en el caso
de estrellas de masa 1.330M, (izquierda) y 1.400M, (derecha).

En primera instancia, observamos que las cantidades fisicas representadas
tienen valores mayores para la masa de 1.400M; que para la de 1.330M),
cuando comparamos las EoS correspondientes. Esto es debido a que el au-
mento de masa ocasiona un incremento de las densidades barionicas en la
estrella, con lo que la densidad, las densidades de particulas y los momenta
de Fermi seran mayores para objetos compactos mas masivos.
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Figura 3.29: Momenta de Fermi de los protones para las ocho EoS analizadas
en el caso de estrellas de masa 1.330M,, (izquierda) y 1.400M, (derecha).

A partir de las figuras [3.25] [3.26] [3.27, [3.28] v [3.29] observamos que la
EoS de Pandharipande para la materia hiperdnica es aquella en que las mag-
nitudes fisicas representadas toman los valores mas altos, alcanzando, por
ejemplo, densidades centrales de aproximadamente 13py, mientras que la EoS
de Sahu, Basu y Datta es la de menores densidades al interior de las NS, con
valores maximos de aproximadamente 1.75py. Los otros modelos de EoS pre-
sentan densidades intermedias, que van desde 2.5py hasta aproximadamente
6.0p0.

Evidentemente, el modelo de Pandharipande para la materia hiperdnica es el
que tiene las mayores densidades en el nicleo debido a la composicion exdtica
del mismo, ya que al considerar estados bariénicos del tipo A y %9, la masa
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barionica del sistema aumenta, y por ende, se alcanzara una mayor densidad.
Por otro lado, ya que la EoS de Sahu, Basu y Datta se obtiene a partir de un
modelo de teoria de campos que da cuenta de varias propiedades observadas
de la materia nuclear, y los resultados experimentales se miden para densi-
dades cercanas a la densidad de la materia nuclear estandar, es de esperarse
que este modelo no se aleje mucho de la densidad py. Finalmente, ya que los
demés modelos de EoS corresponden a modelos tedricos intermedios entre el
de Pandharipande para materia hiperdnica y el de Sahu, Basu y Datta, es de
esperarse que los perfiles de densidad obtenidos con estos otros seis modelos
se encuentren acotados entre estos dos.

Adicionalmente, a partir de la figura se observa que las EoS de Bethe-
Jhonson, Friedman-Pandharipande y Wiringa, Fiks y Fabrocini tienen den-
sidades centrales muy similares, como también puede observarse a partir de
la tabla [3.1], lo que obedece a que en estas tres EoS se consideran interac-
ciones a tres cuerpos entre los nucleones, y los pardmetros de ajuste de los
potenciales fenomenolégicos obtenidos describen adecuadamente propiedades
comunes de la materia nuclear estandar.

Se observa ademas, a partir de la figura que la variacién del perfil
densidad con la coordenada radial no es tan rapida para r entre 0 y 5km
aproximadamente, con lo que los modelos anteriores, en los que se suponia
que la densidad del nucleo estelar era aproximadamente constante, tienen
una validez restringida. En el modelo de Pandharipande para la materia
hiperénica, observamos que la variacion del perfil densidad es mucho més
brusca, con lo que los estados hiperénicos desaparecen rapidamente para dar
paso a estados mas estables de la materia.

En cuanto a los radios de los modelos de estrella analizados, observamos
que la mayoria de modelos proporcionan estrellas con radios entre 8.492 y
12.252km, con la excepcion, nuevamente, de la EoS de Pandharipande para
la materia hiperénica, que resulta en estrellas de aproximadamente 7.5km y
de la EoS de Sahu, Basu y Datta, que produce la estrella de mayor tamano,
con radios de aproximadamente 14.5km. Para apreciar mas facilmente estas
diferencias, se ha construido la tabla 3.1} en la que se presentan las masas
(en términos de la masa del sol, M), radios (en km) y densidades centrales
Pe, en unidades de py, de cada una de las FoS analizadas.

En cuanto a las densidades de neutrones y protones, el comportamiento global
de esta cantidad es muy similar al del perfil densidad, pero podemos ademés
afirmar que la densidad de neutrones es alrededor de 12-15 veces la densidad
de protones, con lo que la condicién de equilibrio beta es plenamente satis-
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fecha por todas las EoS analizadas. Ademds, observamos nuevamente que la
EoS de Pandharipande para la materia hiperdénica y la EoS de Sahu, Basu y
Datta actiian como cotas superior e inferior, respectivamente, para los demas
modelos analizados.

Finalmente, observamos que los Momenta de Fermi de neutrones y protones
son las cantidades que presentan menor variacion, ya que se mantienen re-
lativamente constantes desde el centro de la estrella hasta radios de apro-
ximadamente 8km, con la excepciéon de la EoS de Pandharipande para los
hiperones, que cae de forma muy réapida. Vemos también que el momentum
de Fermi del neutrén, para todos los modelos estudiados, es de mas del doble
del momentum de Fermi del protén, lo que ratifica que la materia al interior
de las NS se encuentra en equilibrio beta.

Ecuacién de Estado M/Ma | R(km) | pc/po
1.330 10.006 5.961
Pandharipande (neutrones) [40] 1.400 9.867 6.536

1.658 8.492 14.643
1.330 7.921 12.879
Pandharipande (hiperones) [41] 1.400 7.437 17.125
1.414 7.082 21.489
1.330 10.782 4.582
Bethe-Jhonson, Model V [53] 1.400 10.691 | 4.904
1.658 9.200 12.379
1.330 12.252 2.556
Walecka. [54] 1.400 | 12.280 | 2.648
2.285 11.216 7.764
1.330 10.824 4.757
Friedman-Pandharipande [55] 1.400 10.701 5.046
1.986 9.028 12.321
1.330 11.122 3.571
Wiringa, Fiks y Fabrocini [56] 1400 | 11.115 | 3.725
2.189 9.800 10.107
1.330 11.384 5.382
Prakash, Ainsworth y Lattimer, Model 1 [57] 1.400 10.987 6.457
1.510 9.483 12.821
1.330 14.685 1.411
Sahu, Basu y Datta [I5] 1.400 14.761 1.451
2.593 14.096 4.804

Cuadro 3.1: Valores de las masas totales, radios y densidades centrales de los
modelos de EoS utilizados.




Capitulo 4

Enfriamiento de NS por
emision de neutrinos

En este capitulo se analiza el proceso de enfriamiento de las NS por emisién
de neutrinos generados en reacciones nucleares que se presentan en su inte-
rior.

Como se discutié anteriormente, las NS aparecen como remanentes de las
explosiones de supernova, con lo que estos objetos compactos comienzan su
evolucion a temperaturas muy altas, por lo que se hace necesario que radien
energia hacia el exterior por algin mecanismo de enfriamiento. Debido a la
diversidad de composiciones que pueden presentarse en las NS, y a las altas
densidades existentes en su interior, uno de los procesos de enfriamiento mas
aceptado actualmente es el realizado por emision de neutrinos en el ntucleo
y la corteza de las NS. Cada uno de estos procesos (o reacciones nucleares),
tiene asociada una tasa de pérdida de energia, que dependerd, entre otros
aspectos, de las interacciones nucleares que existan entre las particulas que
participen en la reaccion, de los umbrales de densidades de particulas inter-
actuantesE], y de la temperatura de la estrella.

Las diferentes posibilidades que se tienen para el enfriamiento de NS se han
clasificado en dos grandes grupos: el Enfriamiento Estandar, cuya reaccién
més representativa es el Proceso Urca modificado (MUrca), y el Enfriamien-
to Acrecentado, donde la reaccién maéas representativa es el Proceso Urca
directo (DUrca).

!Dependientes a su vez del perfil densidad de la estrella, como vimos en el capitulo
anterior.
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El objetivo fundamental de este capitulo es obtener las tasas de emisién de
energia para estos dos procesos, asumiendo que los nucleones interactian de
forma efectiva a través del intercambio de piones.

De esta forma, se derivara una expresion relativista para las pérdidas de en-
ergia por emisién de neutrinos en el proceso Urca directo con nucleones en
la materia barionica degenerada de las estrellas de neutrones, a través de la
aplicacion de la regla de oro de Fermi, y dentro del Modelo Estandar de las
Interacciones Electrodébiles.

El capitulo esta organizado de la siguiente manera: en la seccién se hace
una introduccién a los procesos de enfriamiento de NS, presentando algunas
de las reacciones mas importantes que llevan a la produccién y emisién de
neutrinos. En la seccién [4.2] se analiza el escenario de enfriamiento acrecenta-
do, calculando la tasa de emision de energia transportada por los neutrinos
generados por el proceso DUrca, la reacciéon mas representativa de este esce-
nario de enfriamiento. En la seccién se hace una descripcion del escenario
de enfriamiento estandar, y se calcula la emisividad de neutrinos para la
reaccion con produccién de neutrinos en el proceso MUrca. Finalmente, en
la seccién se determina la influencia de las ocho EoS presentadas en el
capitulo anterior (seccién sobre la emisividad de neutrinos en los proce-
sos MUrca y DUrca, y se calculan las luminosidades totales para cada una
de las EoS analizadas.

4.1 Procesos de enfriamiento en NS

Después que una NS es generada por una explosién de supernova tipo II,
el interior de la llamada proto-estrella de neutrones (PNS)EI se encuentra a
temperaturas del orden de 20 — 50M eV, con lo que la NS pierde energia de
forma rapida, principalmente por emisién de neutrinos, hasta alcanzar tem-
peraturas del orden de 1MeV [134].

En un tiempo entre 10 y 100 anos, correspondiente al tiempo de evolucién
térmica de la corteza, se crea una estructura isotérmica al interior de la NS,
ya que el calor transportado por la conduccion electrénica es radiado por los
neutrinos que dejan libremente la estrella [10].

2Se denomina proto-estrella de neutrones al resultado del colapso gravitacional del
ntcleo de hierro de una estrella masiva, con radios del orden de 2 — 6 x 103km y que libera
materia a velocidades entre 30000 y 60000km s~!, para generar una “esfera de neutrinos”,
que envuelve el nicleo denso que generard la estrella de neutrones [133].
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El enfriamiento a través de la emision de neutrinos domina el proceso de
emision de energia durante los primeros mil anos de existencia de la NS, al
menos para aquellas en que el escenario estandar de enfriamiento es domi-
nante. La emisién de fotones eventualmente supera a la de neutrinos cuando
la temperatura interna ha caido lo suficiente. Después de esto, la estrella
emite continuamente fotones, principalmente en los rayos X, con una tem-
peratura efectiva T,¢; que sigue los cambios de la temperatura interior, pero
que es mas pequena que ésta por un factor de ~ 100 [10, [30].

El tiempo total que una NS permanecera visible a los observadores terrestres
es aun desconocido, pero hay dos posibilidades: los escenarios de enfriamien-
to estdndar y acrecentadd] Las reacciones de enfriamiento con produccién
de neutrinos que dominan el proceso son de un tipo general, conocido como
procesos Urca [[} en que las particulas térmicamente excitadas realizan al-
ternativamente decaimientos beta y beta inverso. Cada reaccién produce un
neutrino o anti-neutrino, con lo que la energia térmica de la estrella se pierde
de forma continua [10].

La denominacién de los dos escenarios de enfriamiento obedece al hecho que
en el enfriamiento acrecentado se consideran reacciones en las que la tasa
de emision de neutrinos es mayor que la correspondiente al enfriamiento
estdndar (que se considera el escenario mas probable, debido a que las condi-
ciones bajo las cuales el enfriamiento se desarrolla son mucho mas probables
que las correspondientes al escenario acrecentado) [10] B0, [70].

El proceso mas eficiente para liberar energia dentro del escenario de enfria-
miento acrecentado es el Proceso Urca Directo (DUrca) con bariones,
que puede expresarse, en forma general, mediante la reaccion

Bl—>B2+l+Dl, Bg+l—>B1+Vl, (41)
donde [ representa los leptones (e~, =) y B; son bariones envueltos en el

proceso de interaccién débil (n,p, A, ¥7) [42]. Para el caso de estrellas con la
composicién nuclear estandar (neutrones, protones y electrones), el proceso

3Recientemente se ha cambiado el nombre de enfriamiento estdndar por el de enfria-
miento minimal, que reemplaza y extiende al enfriamiento estdndar para incluir la emisién
de neutrinos por la formacién y el rompimiento de pares de Cooper de nucleones [70].

4El nombre de estos procesos de enfriamiento fue propuesto por Gamow, al considerar,
junto con Schoenberg, que la pérdida de energia después de las explosiones de supernova
se asemejaba a la manera en que los apostadores del Casino da Urca, en Rio de Janeiro,
veian disminuido el dinero de sus bolsillos [71].
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DUrca se escribe como
n—p+e + e, pt+e —n+r.. (4.2)

Este proceso es permitido solamente si la energia y el momentum se conser-
van simultdneamente [19]. Esto requiere que la razén minima de protones al
interior de la estrella sea al menos x > 1/9 [I35] (como se demostré en la
seccion , lo que corresponde a un valor mucho mayor que el valor encon-
trado en la materia de las NS en la vecindad de po [136], [137].

Debido a que generalmente la fraccién de protones z, se incrementa con la
densidad, el proceso Urca directo podria todavia ocurrir por encima de algin
umbral de energia [135].

Sin embargo, si el proceso directo no es posible, el enfriamiento por neutrinos
debe ocurrir por el proceso Urca modificado [30]

Rama neutrénica: n+n —-n+p+e + v, n+p+e —n+n+ v,
Rama protonica: p+n—p+p+e + v, p+p+e —p+n+r,,
(4.3)

en el que participa un nucleén adicional (n, p)E]

La tasa MUrca es reducida por un factor de (T'/p,)? < 107* comparado con
la tasa DUrcal} como veremos més adelante, y el enfriamento de la NS es
por ende mds lento [32].

El escenario de enfriamiento estandar asume que el proceso Urca directo no
puede ocurrir y predice que las NS’s permanecen observables debido a la
emision térmica superficial por hasta unos pocos millones de anos [135] [138].
La cuestion de si el proceso Urca directo ocurre o no es de fundamental
importancia, ya que determinaria el tiempo que tarda una NS en alcanzar
temperaturas estables del orden de 1MeV, a partir de las cuales comienza
la emisién de energia en forma de fotones [30]. El proceso DUrca y todos los
mecanismos exoticos de enfriamiento de NS sélo pueden ocurrir a densidades
supranucleares, ya que la materia a densidades subnucleares se enfria princi-
palmente por la difusién del calor proveniente del interior [138].

Existen reacciones adicionales que producen neutrinos en las cortezas de las

SEste nucleén adicional se denomina comtinmente “mirén” (bystander), y se introduce
con miras a garantizar la conservacién del momentum y la energia [19] [138].

5Ya que el proceso MUrca envuelve cinco fermiones degenerados, la eficiencia del pro-
ceso es reducida debido a la disminucién del espacio de fase disponible para cada particu-
la [30].
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NS. Algunas de estas reacciones se muestran en la tabla[4.1], adaptada de [17].

Aniquilacién de pares e”e™ eet — v
Decaimiento de plasmones v = VU
Emisién sincrotréon por electrones e — evv
Emisién de fotoneutrinos ey — ev
Bremsstrahlung electrén-ntcleo e(A,Z) = e(A, Z)vp

(A, Z2) > (A, Z — Do,

Procesos Beta (A, Z = 1) = (A, Z)ep,

Generacion de pares de Cooper de neutrones nn — v
Bremsstrahlung neutréon-neutrén nn — nnvy
Bremsstrahlung neutrén-nicleo n(A,Z) — n(A, Z)vv

Cuadro 4.1: Principales procesos de produccion de neutrinos en una NS. ~
representa un fotén o plasmén, mientras que (A, Z) representa un nucleo
atomico.

4.2 Enfriamiento acrecentado: el proceso Ur-
ca directo (DUrca)

El proceso de emision de neutrinos con mayor eficiencia es el llamado Pro-
ceso Urca Directo (DUrca), que consiste de dos reacciones sucesivas, el
decaimiento beta y la captura:

n—p+e+u,, p+e—n+r,. (4.4)

Este tipo de reaccion puede ocurrir solamente si se satisface la conservaciéon
del momentum y la energia. Ya que, para la materia degenerada, las energias
y momenta son muy cercanos, dentro de un intervalo ~ k7', a las energias y
momenta de Fermi, y ya que Ep; es practicamente igual al potencial quimi-
co p;, la conservacién de la energia coincide con la condiciéon de equilibrio
quimico ft,, = f, + fte, que se satisface en todas las NS con la composicién
nuclear estandar [139)].

Por otro lado, la condicién de conservacion del momentum no es trivial, ya
que las reacciones requieren que pr, < prp, + pre (la desigualdad tri-
angular), lo que nos lleva, de acuerdo al andlisis de la seccién , a que la
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fraccion de protones, zp, debe ser de al menos 11.1 %.

Durante mucho tiempo se asumié que las NS no podian alcanzar esta fraccion
de protones, y que el proceso DUrca estaba cineméaticamente prohibido, con
lo que el Proceso Urca Modificado (MUrca),

n+n-—p+n+e+r,, p+n+e—n+n-+r,, (4.5)

era considerado el agente de enfriamiento més representativo.

En la reaccién (4.5)), el neutrén adicional se introduce para asegurar la con-
servacion del momentum, pero hace que el proceso con cinco fermiones de-
generados, en vez de los tres del proceso DUrca, tenga una disminuciéon de
la emisividad de orden (kT/Er,)? [139)].

Sin embargo, la condicién xp > 11.1 % no es tan restrictiva como se pensd ini-
cialmente, y la mayoria de las EoS modernas permiten la aparicién del pro-
ceso DUrca como mecanismo de enfriamiento [135].

4.2.1 Determinaciéon de la emisividad de neutrinos a
partir de la regla de oro de Fermi

Procedemos ahora a calcular la tasa de emision de la energia transportada
por los neutrinos producidos durante el proceso DUrca.
Para calcular la emisividad Q del proceso (4.4)), calculamos la emisividad

del decaimiento beta y doblamos el resultado:

3

Q" =2 [ CPraWe e g1 - £)0- £ (46)
(2m)3

en la ecuaciéon (4.6), dW,_,; representa la probabilidad diferencial de de-

caimiento, y €, es la energia transportada por el neutrino.

En la ecuacién se introducen los factores de bloqueo f,, (1 — f,) v

(1— f.), en términos de la funcién de distribucién de Fermi-Dirac f, que dan

cuenta de que el decaimiento se realiza bajo condiciones de temperatura y

densidad ﬁnitasﬂ La tasa diferencial de decaimiento dW;_,; que aparece en

"La cantidad de energfa emitida por unidad de volumen y por unidad de tiempo

8Por cada uno de los fermiones que aparece en la reaccién aparecers un factor de la for-
ma f; para las particulas reaccionantes, y de la forma 1 — f; para las particulas producidas.
No aparece un factor de bloqueo para el neutrino ya que los neutrinos abandonan de forma
libre la estrella, sin quedar confinados en ésta para participar de otras reacciones [19].
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la ecuacién (4.6 se calcula a partir de la Regla de Oro de Fermi, que para
el decaimiento beta se expresa como

d’p d p. d°p,
AWy =2m8(e, — &) —€c — ) D |Hfz|2 p T8 @) (4.7)
spins

En el apéndice se muestra el calculo detallado de la probabilidad de
decaimiento diferencial, cuyo resultado se presenta a continuacion:

d*p, 1
W Gy = @ (on — 50— = €)3 % (Pu =Py —Po)
3
| M ;|*dmelde, Hijm;dgdej- (4.8)

j=1

X

Reemplazando este resultado en la expresién para la emisividad del proceso
DUreca, ecuacién (4.6)), obtenemos:

2
D 3 2
Q - W/é(gn_gp_fe_gu)é()(pn_pp_pe)‘Mfi|
3
x dmelde, | [ prymide;dQe, fo(1— f,)(1 = fo). (4.9)
j=1

Para simplificar un poco estas expresiones, hacemos las sustituciones

Ty, = T, €Ty = %, (410)
con lo que los factores de bloqueo f,,(1 — f,)(1 — f.) se convierten, con
1 1
f] = ) ) = Ty

14 elei—m)/T 1 4 e%i
en

Sa(l = fo)(X = fe) = f(a1) f(—x2) f(—23). (4.11)

Por otro lado,
en—ep—ee—ey) =0(pn + Ty — pp — Ty — pe — Ty — Tx,).  (4.12)

Debido a la condicién de equilibrio beta g, = p, + jte, y a la propiedad
d(ax) = ﬁé(:c) tenemos que

1
den —€p—€c—€y) = Té(xl — Ty — X3 —T,). (4.13)
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Reemplazando las expresiones (4.11)) v (4.13]) en (4.9) obtenemos

3
2
QY = 2n)® |Mi* T prym

j=1

X 47(/d91d92d935(3)(p1 — P2 — pS)

X

0

oo 3 o
/ dx,? H/ def(z;)0(x + x0+ 23 — ), (4.14)
j=177°°
que puede expresarse en términos de las integrales

AD = 47T/dQldQQd936(3)<p1 — P2 — pg), (415)

o) 3 00
ID = / dl’yl‘i H/ dJ]]f({L‘])(S(l'l + T + Trs3 — l’y), (416)
0 j=1v

como ,
2
D _ |2 m*
QP = Tk |Ms?ApIp ]Hlppjmj. (4.17)
Las expresiones para las integrales (4.15)) y (4.16|) se calculan en los apendlces-

y [C.3], respectivamente, y sus resultados se presentan a continuacion:

3273
Ap = —F
PF1PF2PF3
45776
Ip = —— 4.1

con lo que, reemplazando (4.18) y reinsertando las unidades del Sistema
Internacional, se llega a
457 my,mymy

GF COS (1 + 3gA)thge(kBT)6 (419)

Q" =

Ya que la masa efectiva del electrén puede aproximarse como m} = pu./c* ~
Y He = \/mZct + pi 2 = prec, podemos escribir esta expresion como

457 m;m*pFe
Q7 = Jopge 0 €08 0oL+ 393) =g (ks T)" (4.20)
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Escribiendo el momentum de Fermi del electron en términos de la densidad
de electrones,
Ne

1/3
pre = I(37°ng)*/3 (—) : (4.21)

Ny

y reemplazando los valores conocidos de las constantes que aparecen en la

ecuacion (4.20]) se obtiene

- 1/3
mim
QP = (4.013564 x 10%erg em™ s~1)—2TY (”—) . (4.22)
my Un
Esta expresion coincide con la obtenida por [I35], donde se ha introducido
Ty = 10C9FK'
Para obtener esta expresion en términos de la densidad de la estrella, usamos

la relacion
Ne P 2
—£ = (5.977 x 107?) (—) : (4.23)
o Po

y si ademas suponemos que tenemos un gas de particulas libres’} la expresion

final para la emisividad de neutrinos en el proceso DUrca sera:

2/3
QP = (7.27375 x 10%erg em ™ s71) (ﬁ) Ty . (4.24)

4.3 Enfriamiento estandar: el proceso Urca
modificado (MUrca)

En esta seccién calcularemos la tasa de emision de energia para el proceso
URCA modificado (MUrca) a partir de la aplicacién de la regla de oro de
Fermi, dentro del marco de trabajo del Modelo Estandar de las interacciones
fundamentales y asumiendo que los nucleones interactian a través del inter-
cambio de piones, basados en el tratamiento presentado en [19] 68 [69].

El proceso URCA modificado, en la rama neutrénica, esta descrito por las
reacciones ciclicas

n+n—n+p+e + ., n+p+e —n+n-+r.. (4.25)

9Esta suposicién no afecta mucho el resultado final, ya que de acuerdo a célculos re-
cientes [140], las masas efectivas de los nucleones en las estrellas de neutrones disminuyen
entre 5y 10%.
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Para la materia en equilibrio beta al interior de las NS, las ramas neutronica
y proténica del proceso MUrca coexisten y sus tasas de emisién de energia
son iguales, con lo que es suficiente calcular la tasa de emisién para cualquiera
de las reacciones y doblar el resultado [17].

De esta forma, la expresion general para la emisividad del proceso puede
escribirse como

QM /[Hdpf] 1P (‘;}j) -, (2m)'S(E; — )

J=1

x 0Py —Pi)fifa(l = fo)(1 = fa)(1 - fe)%leiF- (4.26)

Para notar las particulas que aparecen en la primera de las reacciones ,
usaremos los subindices 1 a 4 para los nucleones (1 y 2 para los neutrones
del lado izquierdo, 3 y 4 para el neutrén y el protén del lado derecho), e y v
para el electron y el antineutrino, respectivamente.

En esta ecuacién, (E;, P;) y (Ef, P¢) representan las energfas y momenta de
los estados inicial y final, respectivamente, |M;|* representa la probabilidad
de transicién del estado inicial al estado final (que debe sumarse sobre los
estados finales de espin, y promediado sobre los estados iniciales [141]).
Siguiendo un procedimiento completamente analogo al que se utilizo para
calcular la emisividad para el proceso DUrca, la emisividad puede
expresarse como

5
(M) [ [ orjms, (4.27)
j=1
donde cada uno de los factores que aparece en (4.27)) esta dado por
5

Ay = 4WH/de5<3>(Pf - P), (4.28)
H / dQ;
Jj=1

5 00
Iy = /0 dx,x3 Ll_[l/_oodmjf(a:j)

(IMpl*) = D(Py —Py)|Mpil?, (4.29)

) (Z T, — x) . (4.30)
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Las cantidades Ay y |My;|* contienen las integrales sobre las orientaciones
de los momenta de las particulas (con j = 5 correspondiente al electrén).
Todas las magnitudes de los momenta p; se han aproximado a los momenta
de Fermi pp;, ya que las particulas tienen energias que yacen muy cerca de
la superficie de Fermi, mientras que el momentum del neutrino se desprecia
en comparacion al de las otras particulas.

Como en el caso del proceso DUrca, el cuadrado del elemento de matriz puede
evaluarse promediando sobre las orientaciones de p,, pero ya que general-
mente depende de la orientacion de otros momenta, se ha mantenido bajo la
integral. De esta forma, se hace relevante introducir (|M;|?), el cuadrado del
elemento de matriz, promediado sobre las orientaciones de los momenta de
los nucleones.

La cantidad I,; dada por (4.30]), incluye las integrales sobre las energias
adimensionales del neutrino (z,) y las demds particulas (z;), en la que se
introducen ademés los factores de bloqueo apropiados (en términos de la dis-
tribucién de Fermi f).

La obtencién de las integrales v (4.30) se realiza de una forma similar
a las que aparecieron en el calculo de la emisividad para el proceso DUrca, y
los detalles de calculo se muestran en los apéndices y [C.5l Los resultados
se presentan a continuacion:

2 (4m)*
AM — (3 ) )
pFn
1151378
Iy = — 4.31
M 120960 (4.31)

El problema principal se presenta al calcular el elemento de matriz My;, que
envuelve la interaccion fuerte entre los nucleones.

4.3.1 Determinaciéon de la emisividad de neutrinos cuan-
do los nucleones interactian a través del inter-
cambio de piones

Para simplificar un poco el analisis, basaremos nuestro calculo en el trabajo
de Friman y Maxwell [69], quienes modelaron la parte de la interaccion NN
de largo rango (poca transferencia de momentum) con un modelo de interac-
cién por intercambio de piones (OPE), mientras que la parte de corto rango
(alta transferencia de momentum) fue descrita en el marco de la teoria del
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liquido de Fermi, aunque se desprecia al final su contribucién. Debido a que
los quarks que conforman los nucleones y sus campos de color estan confina-
dos en esferas de radios menores a 1fm, dos nucleones a una distancia mayor
no interactuaran debido al intercambio de gluones. Debido a que los piones
pueden acoplarse a los nucleones, estos ultimos pueden interactuar entre si a
través del intercambio de piones, con lo que, en una primera aproximacion,
podemos considerar que nucleones separados por mas de 1fm interactiian
mediados por el intercambio de piones.

De esta forma, para obtener el potencial de intercambio de un pién (OPE)
debemos considerar la interaccion descrita por el diagrama de Feynman que
aparece en la figura[4.1] que esta construido en el centro de masa del sistema,
de tal forma que el momentum transferido por el pién es ¢ =p — p'.

La interaccion del pién con un nucleén no relativista en la posicion 7 esta da-

PA A-p P'A AP PA A-p
e q s L ] 9. —q
Vlz [ _ ®
P A A1 P A AP PA A-p
1 2 1 2 1 2

Figura 4.1: Diagrama de Feynman para la dispersion de dos nucleones, donde
la interaccion esta mediada por el intercambio de piones

da por el hamiltoniano

Hovy = 376 - 9(6(7) - 7) (4.32)
mﬂ'
donde el operador de campo del pion, gg(f’) es un vector en el espacio de
isoespin, en el que 7, 7 y 7~ forman un triplete de isoespin.
El hamiltoniano H,yy es un escalar en el espacio de configuracién y en el
espacio de isoespin, por lo que la interaccion 7NN conserva momentum,
momentum angular, paridad e isoespin.

~
-

Expresaremos las componentes del operador de campo ¢(7) como un vector
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en el espacio de isoespin, con componentes (a = z,y, z)

~ 1 . .
O (T) = A €T + aTae_lk'r 4.33

en esta ecuacion, los operadores de aniquilacion de los piones cargados y
neutros estan relacionados con los operadores ax, por las ecuaciones

1 .
A+ = E(ak:p T i), aro = Qg (4.34)

De manera analoga, se definen los operadores de campo para los piones car-
gados y neutros como

Go(F) = —[Bu(P) £ iy (7)
1

ik-r

o4 (F) = kam”e +af e )

=M S

éO(F) = (bz(F

Los operadores definidos por las ecuaciones son tales que ngSJﬁO,_ crean
piones 7%~ o destruyen piones 7%, respectivamente.

Los operadores de espin 1/2 e isoespin 1/2, denotados pors =c/2y t = 7/2,
donde ¢ y 7 son matrices de Pauli definidas sobre los espacios de configuraciéon
e isoespin respectivamente, tomadas en la forma usual:

r=(00) w=(0 ) m=(3 %) as

Los estados de protones y neutrones, autoestados de ¢, correspondientes a
los valores propios £1/2, estédn definidos por

=) =(7) (431)

Las matrices 7,, 7, y 7, son idénticas a las matrices de espin de Pauli, o,
oy y 02, en la base en que esta tltima es diagonal. Los autoestados de espin,
correspondientes a los autovalores +£1/2 se denotan como | 1) y | |), res-
pectivamente. De esta forma, un nucleén pude estar en uno de los siguientes

~—>

(4.35)
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estados: | 1p), | 4p), |Tn) o | 4 n).
El operador q; - T que aparece en el hamiltoniano H, yy se escribird como

g.f = GuTu + STy + 0T |

g7 = %(m(ﬂ 0 = (0 (7) — 6= ()7, +
5.7 = 7 i7' — T, T i7' i T
.7 = ¢+<r>(ﬁ<x y>)+¢_<>(ﬁ<x+ y))+¢00

07 = 04(M)7- + (M7 + doy (4.38)
Al reemplazar las formas matriciales (4.36|) pueden obtenerse las representa-
ciones de 7, y 7_ como
01 00
r=vi(y o) ==va(1 ) (4.39)

resultado con el que podemos determinar la accién de estos operadores sobre
los autoestados |p) y |n):

Tilp) =0, 7iln) =V2lp), 7-|n) =0, 7_|p)=2In) (4.40)

De esta forma, vemos que el operador $+(F)T_ crea piones 7 o aniquila pio-
nes 7w, mientras convierte un protén en un neutrén, ¢_ ()7, crea piones 7
o aniquila piones 7T, mientras convierte un neutrén en un protén, mientras
que ¢ crea o aniquila un ¥, sin cambiar la carga.

Para calcular una expresion para el potencial de intercambio de un pién,
partimos de la relacion

(HVoreli) = 3 (N Hownl D) = Ut} (141)

donde el subindice I representa todos los estados intermedios entre el estado
inicial |7) y el estado final |f). En el primero de los diagramas de Feynman
presentados en la figura [4.1], los estados inicial y final de los nucleones estdn
dados por
i) =[P, x1; =P, x2)  1f) =P X4 —P' xa) (4.42)
En este mismo diagrama, un piéon de momentum q = p — p’ se intercambia
entre los nucleones, siendo emitido por el nucleén 1, con lo que el estado
intermedio |I) serd
1) = [p', X1; =P, x2: 9, @) (4.43)
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De esta forma, al evaluar el elemento de matriz (I|H,yx|i), se crea un pién
en la posicion del nucleén 1, con momentum q:

YL Y
I H . yylt) = 1——— o1 qQTy.—
U Hewli) = i \/2—%(><1I 1 q71,-alX1)
Para obtener este resultado, el gradiente que aparece en H,yy opera sobre el
coeficiente e "1 del operador de creacién de piones en ¢, (71 ), y el operador
T1,—o acompana la creacién de un pién de carga a por el nucleén 1. De una
forma similar se obtiene

(4.44)

fr 1 ,
H, I = —i— . o
<f\ NN\ ) W /—2wq<X2\U2 qTa, \X2>

En este caso, el gradiente en el operador H,yy opera sobre el coeficiente
e'4r2 del operador de aniquilacién, y el operador de isoespin 7, indica la
absorcion de un pién de carga a por el nucleén 2.

Por otro lado, el denominador £/ — E; es igual a —w,, con lo que tendremos

f2

T2 9.2
my,; 2w

(4.45)

(X1, X'2|(5(1)'Q)(5(2)'(1)(72,+71,—+72,071,0+727—71,+)|X1, X2)

(4.46)
donde el subindice 1 indica que este término corresponde al primer diagrama
de Feynman. Debido a que en el segundo diagrama el pién intercambiado
tiene momentum —q, nos lleva a una contribucién idéntica a la amplitud. Al
expandir el producto punto 71 -7 en términos de las coordenadas cartesianas,
y posteriormente éstas en términos de los operadores de subida y bajada de
isoespin, 7, y 7_ se encuentra que

(fIVoreli) =

Ty T = T2 4T1,— + T2,071,0 + T2, —T1,+ (447)

con lo que podemos escribir la ecuacion (4.46|) como

f_ﬁ(&(ﬂ -q)(? - q) 1) | ~2)

2 2
m2 we

Vore(a) = — (4.48)

Finalmente, debido a que la energfa del pién puede escribirse como w? =

q
q® + m2, obtenemos finalmente:

=\ Lo —1 oo =0 =0
VOPEZ<m—7r o -q @ +m2 7 q(T - T, (4.49)

K
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donde los ¢’s y 7’s son, respectivamente, las matrices de espin e isoespin de
Pauli, asociadas con las dos lineas nuclednicas, q es el momentum transferido
y fr =47 x 0.08 = 1 es la constante de acople pién-nucleén (7N f7

Los diagramas de Feynman que contribuyen al proceso MUrca, en la aprox-
imacion de Born, se muestran en la figura [4.2]

s n p
[\/% \ i -
P3 . e v
D>*—~D \ p/
LA Y A ot E-\-/
7/ / X
n n n
(B)
n P
/
<

(C)

Figura 4.2: Diagramas de Feynman que contribuyen al proceso MUrca.

Para hallar los elementos de matriz para cada uno de estos diagramas, asu-
mimos que el cuadri-momentum impartido al par lepténico es q, y que el
momentum transferido entre los nucleones es k o k’, con lo que la conser-
vacion del momentum requiere que k = k’ + q, de tal forma que k y kK’ no
son iguales. Sin embargo, para el proceso MUrca se tiene que |k| y |k/| son
grandes en comparacién a |q| a través del espacio de fase, con lo que podemos
igualar |k| y |k’| sin introducir mayores errores en las emisividades.

0Debido a la renormalizacién del vértice 7NN sobre una regién finita del espacio, el
parametro f depende del momentum, y se parametriza, tipicamente, por un factor de
forma monopolar. En este cédlculo no se ha considerado tal factor de forma, ya que a las
densidades tipicas de las NS, la constante de acoplamiento renormalizada no dista mucho
del valor elegido [I7, [69] [142].
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En la figura existen otros tres diagramas que contribuyen al elemento de
matriz [142]. Estos diagramas son analogos a los de la figura , pero con
las etiquetas n y p (sobre las lineas nuclednicas salientes) intercambiadaﬂ.
Ya que estos diagramas describen estados finales diferentes, la contribucion
de éstos debe sumarse de forma incoherente con los de la figura[4.2] M4s atin,
después de desarrollar las integrales sobre el espacio de fase, la contribuciéon
a la emisividad MUrca es idéntica a la obtenida para los diagramas de la
figura[d.2] con lo que es suficiente multiplicar la emisividad obtenida a partir
de los diagramas [4.2] por 2.

Usando el Modelo Esténdar de Weinberg-Salam [143], podemos describir la
interaccién débil a través de la expresion no-relativista para las interacciones
de corriente cargada

G
9% = EX;(@M - gAé,uiUi)anu- (450)

En la ecuacion , Xn Y X:L son los espinores de Pauli que representan
el neutrén entrante y el proton saliente, respectivamente, G es la constante
de Fermi, g4 es la constante de renormalizacién axial-vectorial, y [, es la
corriente leptonica, expresada por

L = u(q1)vu(1 — v5)u(gz), (4.51)

donde ¢; y g2 son los cuadri-momenta de los leptones.
Por otro lado, las interacciones de corriente neutra para los neutrones, .%,,
y para los protones, .Z,, estan dadas por

G
Z, = —ﬁxi(%o—gmﬂim)xﬂw

G
2 = ﬁXi(CvéuO_gAémai)Xﬂm (4.52)

donde ¢, es la constante de acople vectorial, relacionada con el angulo de
Weinberg Oy a través de ¢, = 1 — 4sin? Oy, [143].
Para el propagador, no-relativista, de los nucleones tenemos la expresion
7
iGptq, B, +w) = , 4.53
(p q p ) Ep :I: w— Epj:q ( )

1Y con el corrimiento apropiado de la interaccién débil.
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donde E, es la energfa asociada con la linea nucleénica externa, E,., es la
energia asociada con la linea nuclednica interna, y w es la energia total de
los leptones. El signo se escoge positivo si la interaccion débil estd asociada
a una linea nuclednica saliente. Al expandir en potencias del inverso
de la masa nuclednica y tomando el término de primer orden, se obtiene la
aproximacion

iG(p+q, B, +w) = Fiw™", (4.54)

con la misma convenciéon de signos mencionada anteriormente.

Si combinamos ahora las ecuaciones (4.50)), (4.51)), (4.52) y (4.54)), junto con
el potencial de intercambio de piones dado por la ecuacién , podemos
escribir las amplitudes de transicién para los diagramas de Feynman (A), (B)
y (C) de la figura como sigue:

M = G (L oy xiedio = 940,00 (@ - FXexG(@ - b
OPE 2\/5 Mo K k2 + m% ,

ME) = ﬁ i Zw’ll Xi(‘? ) E)(Cv(suo - gA(SuiUi)XQXJ?E(& ) E)Xl
OFPE 2\/§ my H k2 + mgr )

@ G (N 2 B)xaxb(F - k) (e — gaduo)x
OPE 2\/5 My 12 L2 T m?r .

(4.55)

Para obtener, por ejemplo, la expresion para M((fp)E, partimos primero del
intercambio del pién de momentum k, lo que introduce un término de la

forma ({4.49)):
2
™ — 1 —
(£—> 7 - kxe (——) XA -k (4.56)

- k? +m2

En el diagrama (A) de la figura vemos ahora que hay una propagacién
de un nucleén desde el vértice inferior del lado derecho del diagrama, con lo
que tendremos una contribucién de w™t, de acuerdo a (4.54)).

A continuacién tenemos la interaccion de corriente neutra para los protones,
que introduce un término

G
ﬁXZ(C’UéuO - gA(S,uiO-i)l,u (457)
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De esta forma, la contribucién del diagrama de Feynman (A) en la figura
sera:

- k2_|_m2

MY = _i ﬁ 2w_1l XZ(CU(SALO_gAduiUi)(E'k)XQX:Ta(&’k)M
OPE u 4 m2

2v/2

G SN 1 B}
MSpy = {2—\/5%1(%5#0 —9A5m0¢)lu} w™ [(m—) 7 - ko <——) Xga-kxll

™

Las expresiones para M(()]?E y Mé?E se calculan de la misma forma, solo

que los diferentes factores que aparecen en el elemento de matriz se encuen-
tran en diferente orden,de acuerdo a como entran o salen las particulas de
los vértices, qué particulas estan envueltas en la interaccién débil y como se
realiza el intercambio de piones. Ademads, debido a que en diagrama (B) la
corriente leptonica se genera a partir del neutrén, aparecerd un signo nega-
tivo, de acuerdo a .

Como se dijo anteriormente, existen otros tres diagramas que aportan al
calculo del elemento de matriz, y que corresponden al intercambio de la ra-
ma lepténica. Por ejemplo, en el diagrama (A) vemos que el electrén y el
antineutrino aparecen ligados a la interaccion electrodébil con el proton de
momentum p,. En el diagrama complementario, estos leptones aparecerian
ligados a una interaccién electrodébil con el neutrén de momentum ps, al
lado izquierdo del diagrama, lo que introduciria un signo negativo para este
término, de acuerdo a las expresiones para las corrientes neutras, ecuacion
(14.52]).

De esta forma, al sumar las contribuciones de los seis diagramas la parte
vectorial de la interaccién débil se cancela, mientras que la parte axial daria
una contribucion no nula al elemento de matriz Mopg. Sumando los diferen-
tes términos en la ecuacién (4.55), obtenemos la siguiente contribucion del
Potencial de Intercambio de Piones al elemento de matriz MUrca:

G 2 _ L oo
Mopr = E (mi) gaw™ " (K* + m2) 1li{2kiX§(0'k)X1Xj1X2

™

+ 2k X (7 - B) XX (i€impr — 5im)Xl]} : (4.58)
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Para obtener esta expresion, se reorganizan los términos que envuelven las
matrices de Pauli, a partir de los siguientes resultados:

0‘1(5 . k) = ZO_ink’j = 2(57’] + iGiijk)]{fj = kl + iEijkk’jO_k (459)
J -

J

J

(0_3 . k)O_l = Zo_jo-ik:j = 2(57’] + 'iGjikUk)]fj = kl — ieijkkjak (460)
J

las relaciones dadas por se obtienen aplicado las relaciones con con-
mutacién y anticonmutacién de las matrices de Pauli, [0y, 0;] = 2i€;60% v
0i,0; = 20;;, a partir de la cual se obtiene 0;; = d;; + i€;3,0%.

Con estos resultados, los términos de la forma —g40,;0;(¢ - k) se escriben
como —ga0,; (ki +ie;ikjor), con lo que, al realizar las simplificaciones perti-
nentes, se llega a la ecuacion (4.3.1)).

Para hallar las contribuciones de la teoria del liquido de Fermi-Landau al
elemento de matriz [144], observamos primero que el elemento de matriz del
operador de isoespin unitario, se anula para todos los diagramas que envuel-
ven intercambios de carga, con lo que las contribuciones de estos diagramas
solamente pueden envolver a los parametros f’ y ¢’. Mas ain, debido a can-
celaciones del mismo tipo que eliminan la parte vectorial de la interaccién
débil, las contribuciones con f y f’ se anulan entre si para los diagramas que
no involucran intercambio de carga. En suma, las contribuciones de estos
diagramas pueden envolver solamente g y ¢’ [69)].

Teniendo en consideracion estos aspectos, la contribuciéon de Landau al ele-
mento de matriz es [69)]:

G 2
My = o5 (mi) gaw™; {Z(f’ — ¢)donaxine — xhoixaxixil
+  2i€imr(g — g/)[X;,UmXIXILUkXQ]} : (4.61)

De esta forma, para hallar Zspins |M|?, sumamos las contribuciones de la
interacciéon de un pién, Moppg, v de Landau My, tomamos el cuadrado y
evaluamos las trazas, usando la siguiente propiedad para la contraccién de
las trazas lepténicas, dadas por la relacién [69]

TT(l;li) = 8(q1jq2i + QriG2j + ©1G29i5 + iemqu?qg), (4.62)

donde g;; es el tensor métrico, y €43 es el tensor completamente antisimétrico
de rango cuatro.
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De esta mantera, el elemento de matriz para el proceso MUrca se escribe

como [69]
4 2 2
2 _ 2 2 f k
> 1M = 256G QA{Q(m—) (m)

spins

+ 2[lg—9)+(f =9 <i>2 e

My ) k% +m2

dhec (4.63)

+ 3[g—9g)+(f - g’f]} =
donde wy y ws son las energias de los neutrinos, que tienen momenta corres-
pondientes q; y qo.

En tratamientos menos simplificados que el de Friman y Maxwell, el elemento
de matriz , calculado asumiendo que los nucleones son particulas no-
relativistas, asumiendo que el momentum de los neutrinos sea mucho menor
que los momenta de las otras particulas, y promediando sobre las orienta-
ciones del momentum del neutrino se obtiene [17), 142]

2 4
S P = 2 (mi> (95 Fv + gAFa), (4.64)

2
Ee T

spins

donde gy =1y g4 = 1.26 son las constantes vectorial y axial-vectorial de la
corriente débil hadrénica.

Los términos Fy y F4 que aparecen en la ecuacion estan dados por
las expresiones[17]

F = gi+6+6G+4+a6 + 64 — 64 — 64
- 2((11 : Q2)2 - 2(‘11 : Q3)2 - 2((13 : Q4>2
— 2(qs - q1)® + 2(q2 - q3)* + 2(q1 - Q1) (4.65)

Fa = gl +3¢ + a3 + 3¢5 — 4365 — 6365 — 4143
+ 2(d2-q3)” — (a1 - @3)® + 2(aqr - q1)® — 2(qz - qq)®. (4.66)
En las ecuaciones y se han definido
_ k;
qQ = —Wa
ki=pi—ps , ko=ps—po,
ky=p3—p2 , ki=p1—ps (4.67)
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La contribucién al elemento de matriz obtenido por Friman y Maxwell puede
obtenerse a partir de las ecuaciones (4.64)), (4.65) y (4.66)) haciendo las apro-
ximaciones p. = 0, ko = k; y k4 = k3 en el elemento de matriz, con lo que se
anulan las contribuciones de las corrientes vectoriales débiles, mientras que
la contribucion de las corrientes axiales se transforma en
4k} 4k; (ky - k3)? — 3kIk2

(Kt +m2)? ~ (k3 +m2)* (K +md) (k3 +m3)
En la ecuacion , el primer término corresponde al cuadrado de la am-
plitud de los diagramas en que el nucleén 1 se transforma en 3, y el nucleén
2 se transforma en 4. El segundo término es el cuadrado de la amplitud de
la transicion 1 — 4y 2 — 3, y el tercer término describe la interferencia de
las dos amplitudes[17].

Ahora, si asumimos, teniendo en cuenta la desigualdad triangular, que el mo-
mentum del protén es muy pequeno en gomparacién al del neutrén, podemos

FA%

(4.68)

aproximar k; ~ ky =~ pp, vy k1 - ky = %, con lo que el elemento de matriz
se reduce a [I7, [142]

4 9 4
> IMP = 1662 (mi) 9421 Pra (4.69)

2 2 2°
spins a0 66 4 (pFTL + mT"Q)

El elemento de matriz que aparece en es independiente de la orientacion
de los momenta de las particulas, con lo que puede extraerse de la integral
en . Usando esta aproximacion, la emisividad para el proceso MUrca
puede escribirse en la forma [69)

w1513 G?gamyms,
60480  27h

donde apreq €8 un factor que aparece debido a la estimacion de los términos
de interferencia, y estd dada por [69]

AMUrca = Q(ﬁ#)z*l-Q(mi)2[(g—gl)~|—(f'—g’)] p2Fn

2 2 2 2
pFn+mW m pFn+mW

+ 3 (i) 7 [(g—9)+(f—d) (4.71)

™

f 4
(_) pFeaMU'rca(kT)87 (470)

™

Al calcular el promedio de la energia transmitida al anti-neutrino, la expre-
sion para la emisividad MUrca se escribe como

11513 G2g2m3m® ( f\*
= 60430 o h . (_) Precyurea(KT)%. (4.72)

QM

Mg
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Haciendo una expansién en serie de potencias de (m,/pr,)? para la funcién
QpMUrea; ¥ Teemplazando la expresion para el momentum de Fermi del neutron
en términos de la densidad, se obtiene finalmente la siguiente expresion para
la emisividad de neutrinos, en términos de la densidad p:

2/3
QM = (6.257 x 10"erg em™ s71) (%) Ts. (4.73)

4.4 Influencia de la EoS en el enfriamiento

En esta seccion se analizaran las caracteristicas del proceso de enfriamiento
de los modelos de NS calculados en el capitulo anterior, realizando calculos
numéricos de las luminosidades de neutrinos para los escenarios de enfria-
miento acrecentado y estandar, calculadas a partir de v ([£.73), respec-
tivamente.

Para calcular la luminosidad total, L,, que corresponde a la energia total
emitida por la estrella por unidad de tiempo, debe resolverse la integral

R
L, = / Q,dV = 4x / Q,rdr, (4.74)
1% 0

donde la ultima igualdad se debe al hecho que la emisividad @), es una funcion
esféricamente simétrical2l

4.4.1 Ecuaciéon de Pandharipande (neutrones)

Las emisividades de neutrinos en los procesos MUrca y DUrca, para la EoS
de Pandharipande (neutrones), se muestran en la figura [4.3|

Realizando una integracién numérica de las emisividades mostradas en la
ﬁgura se obtienen las luminosidades totales para los procesos MUrca, LY
y DUrca, LY, para la EoS de Pandharipande (neutrones) que se muestran en
la tabla [4.2]

12Es posible incluir, en la ecuacién (4.74), un factor correspondiente al corrimiento al
rojo de la emisividad total, que corresponde, de acuerdo a la métrica de Schwarzchild a
(1 — 28M). Las modificaciones que se obtienen al realizar la integracién con este factor

estan entre el 1y 5%, con lo que la expresion clasica (4.74) es bastante precisa.
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Figura 4.3: Emisividades de neutrinos para el proceso MUrca (izquierda) y
DUrca (derecha) para la EoS de Pandharipande (neutrones).

Masa M, | Radio (km) | L (erg s7') | LY (erg s71)
1.330 10.006 4.28907 x 10% | 4.98603 x 10%
1.400 9.867 4.38711 x 10%® 5.1 x 10%
1.658 8.492 4.8169 x 10%® | 5.59964 x 10

Cuadro 4.2: Luminosidades totales para los procesos MUrca (LY) y DUrca
(LD) obtenidas para la EoS de Pandharipande (neutrones)

4.4.2 Ecuaciéon de Pandharipande (hiperones)
Usando las expresiones (4.24) y (4.73) y los datos del perfil densidad cor-

respondientes a la EoS de Pandharipande (hiperones), se construyeron las
graficas de la emisividad de neutrinos para los procesos MUrca y DUrca, que
se muestran en la figura [4.4]

Integrando numéricamente las emisividades mostradas en la figura 4.4] se ob-
tienen las luminosidades totales para los procesos MUrca, LM, y DUrca, LY,
para la EoS de Pandharipande (hiperones) que se muestran en la tabla

4.4.3 Ecuacion de Bethe-Johnson V

Las emisividades de neutrinos en los procesos DUrca y MUrca, para la EoS
de Bethe-Johnson, se muestran en la figura [4.5]

Realizando una integracién numérica de las emisividades mostradas en la
figura se obtienen las luminosidades totales para los procesos MUrca,
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Figura 4.4: Emisividades de neutrinos para el proceso MUrca (izquierda) y

DUrca (derecha) para la EoS de Pandharipande (hiperones).

Cuadro 4.3: Luminosidades totales para los procesos MUrca (L) y DUrca

Masa Mg

Radio (km)

LM (erg s71)

LY (erg s71)

1.330

7.921

3.44326 x 1078

4.00278 x 10%

1.400

7.437

3.41449 x 108

3.96934 x 10%

1.414

7.082

3.42175 x 1038

3.97777 x 10%

(LP) obtenidas para la EoS de Pandharipande (hiperones)

MUrca Emissivity

Bethe-Jhonson Model V

DUrca Emissivity
Bethe-Jhonson Model V
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Figura 4.5: Emisividades de neutrinos para el proceso MUrca (izquierda) y
DUrca (derecha) para la EoS de Bethe-Johnson.

LM v DUrca, L para la EoS de Bethe-Johnson que se muestran en la

tabla [4.4]
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Masa M, | Radio (km) | LY (erg s7%) | LY (erg s7')
1.330 10.782 4.77708 x 10% | 5.55334 x 10%
1.400 10.691 | 4.95936 x 10% | 5.76524 x 10"
1.658 9.200 5.69959 x 10%° | 6.62577 x 10%

Cuadro 4.4: Luminosidades totales para los procesos MUrca (L) y DUrca
(L?) obtenidas para la EoS de Bethe-Johnson

4.4.4 Ecuacion de Walecka

Usando las expresiones y y los datos del perfil densidad corres-
pondientes a la EoS de Walecka, se construyeron las graficas de la emisividad
de neutrinos para los procesos MUrca y DUrca, que se muestran en la figu-
ra [4.6
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Figura 4.6: Emisividades de neutrinos para el proceso MUrca (izquierda) y
DUrca (derecha) para la EoS de Walecka.

Integrando numéricamente las emisividades mostradas en la figura 4.6/ se ob-
tienen las luminosidades totales para los procesos MUrca, LYy DUrca, L2,
para la EoS de Walecka que se muestran en la tabla [4.5]

4.4.5 Ecuacion de Friedman-Pandharipande

Las emisividades de neutrinos en los procesos DUrca y MUrca, para la EoS
de Friedman-Pandharipande, se muestran en la figura [4.7]
Realizando una integracién numérica de las emisividades mostradas en la
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Masa Mg, | Radio (km) | LY (erg s™) | LD (erg s™)
1.330 12.252 6.37666 x 10%° | 7.41286 x 10%
1.400 12.280 6.57871 x 10%° | 7.64774 x 10%
2.285 11.216 1.06908 x 10 | 1.2428 x 10%°

Cuadro 4.5: Luminosidades totales para los procesos MUrca (LY) y DUrca
(L?) obtenidas para la EoS de Walecka.

MUrca Emissivity DUrca Emissivity

Friedmand-Pandharipande Friedman-Pandharipande
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Figura 4.7: Emisividades de neutrinos para el proceso MUrca (izquierda) y
DUrca (derecha) para la EoS de Friedman-Pandharipande.

figura se obtienen las luminosidades totales para los procesos MUrca,
LM v DUrca, L?, para la EoS de Friedman-Pandharipande que se muestran

en la tabla [4.6]

Masa Mg, | Radio (km) | LY (erg s7) | LD (erg s71)
1.330 10.824 5.2373 x 10%® | 6.08835 x 10%°
1.400 10.701 5.32487 x 10% | 6.19016 x 10*
1.986 9.028 6.44242 x 10%8 | 7.48937 x 10%

Cuadro 4.6: Luminosidades totales para los procesos MUrca (L) y DUrca

(LP) obtenidas para la EoS de Friedman-Pandharipande

4.4.6 Ecuacion de Wiringa, Fiks y Fabrocini

Usando las expresiones (4.24) y (4.73)) y los datos del perfil densidad corres-

pondientes a la EoS de Wiringa, se construyeron las graficas de la emisividad
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de neutrinos para los procesos DUrca y MUrca, que se muestran en la figu-

ra 4.8l

MUrca Emissivity DUrca Emissivity

Wiringa et al. Wiringa et al.
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Figura 4.8: Emisividades de neutrinos para el proceso MUrca (izquierda) y
DUrca (derecha) para la EoS de Wiringa.

Integrando numéricamente las emisividades mostradas en la figura [4.8| se ob-
tienen las luminosidades totales para los procesos MUrca, LY, y DUrca, L2,
para la EoS de Wiringa que se muestran en la tabla [4.7]

Masa M, | Radio (km) | L)' (erg s7%) | LY (erg s7')
1.330 11.122 5.72967 x 10%® | 6.66072 x 10%*
1.400 11.115 6.09316 x 10%® | 7.08329 x 10%
2.189 9.800 9.4206 x 10%® | 1.09514 x 10%

Cuadro 4.7: Luminosidades totales para los procesos MUrca (LY) y DUrca
(LD) obtenidas para la EoS de Wiringa.

4.4.7 Ecuacion de Prakash, Ainsworth y Lattimer

Las emisividades de neutrinos en los procesos MUrca y DUrca, para la EoS
de Prakash, Ainsworth y Lattimer, se muestran en la figura [4.9

Realizando una integracion numérica de las emisividades mostradas en la
figura se obtienen las luminosidades totales para los procesos MUrca,
LM vy DUrca, LP, para la EoS de Prakash, Ainsworth y Lattimer que se
muestran en la tabla 4.8
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Figura 4.9: Emisividades de neutrinos para el proceso MUrca (izquierda) y
DUrca (derecha) para la EoS de Prakash, Ainsworth y Lattimer.

Masa Mg, | Radio (km) | LY (erg s71) | LD (erg s71)
1.330 11.384 4.76114 x 10%® | 5.53482 x 10%
1.400 10.987 4.87048 x 10%® | 5.66193 x 10%
1.510 9.483 4.5632 x 10°® | 5.30471 x 10%

Cuadro 4.8: Luminosidades totales para los procesos MUrca (L) y DUrca
(LP) obtenidas para la EoS de Prakash, Ainsworth y Lattimer

4.4.8 Ecuacion de Sahu, Basu y Datta

Usando las expresiones N y los datos del perfil densidad corres-
pondientes a la EoS de Sahu, Basu y Datta, se construyeron las graficas de la
emisividad de neutrinos para los procesos MUrca y DUrca, que se muestran
en la figura [4.10

Integrando numéricamente las emisividades mostradas en la figura 4.10] se
obtienen las luminosidades totales para los procesos MUrca, LY, y DUrca,
LY para la EoS de Sahu, Basu y Datta que se muestran en la tabla .
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Figura 4.10: Emisividades de neutrinos para el proceso MUrca (izquierda) y
DUrca (derecha) para la EoS de Sahu, Basu y Datta.

Masa Mg, | Radio (km) | LM (erg s7%) | LD (erg s71)
1.330 14.685 6.37192 x 10%® | 7.40734 x 10%
1.400 14.761 6.76751 x 10% | 7.86722 x 10%
2.593 14.096 | 1.23677 x 10% | 1.43744 x 10"

Cuadro 4.9: Luminosidades totales para los procesos MUrca (L) y DUrca
(LP) obtenidas para la EoS de Sahu, Basu y Datta.

4.5 Influencia de los diferentes modelos de
EoS sobre el proceso de enfriamiento por
emision de neutrinos

En esta seccion realizaremos una comparacion entre los procesos de enfria-
miento de NS con masas de 1.330M, y 1.400M,, considerando las diferentes
EoS que se analizaron.

En las figuras y se muestran las luminosidades de neutrinos, pro-
ducidos en los procesos MUrca y Durca (respectivamente), para una estrella
de masa 1.330M, mientras que en la tabla aparecen las luminosidades
totales para cada uno de los modelos estudiados.

En las figuras y se muestran las luminosidades de neutrinos, pro-
ducidos en los procesos MUrca y Durca (respectivamente), para una estrella
de masa 1.400M, mientras que en la tabla aparecen las luminosidades
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Figura 4.11: Grafica comparativa de las emisividades de neutrinos producidos
durante el proceso MUrca, para una NS de masa 1.330M,.
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Figura 4.12: Grafica comparativa de las emisividades de neutrinos producidos
durante el proceso DUrca, para una NS de masa 1.330M.

totales para cada uno de los modelos estudiados.

A partir de las gréficas y tablas que se han presentado, podemos concluir que,
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Figura 4.13: Gréafica comparativa de las emisividades de neutrinos producidos

durante el proceso MUrca, para una NS de masa 1.400M,.
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Figura 4.14: Gréafica comparativa de las emisividades de neutrinos producidos
durante el proceso DUrca, para una NS de masa 1.400M.

con la excepcién de la EoS de Pandharipande para la materia hiperénica (una
EoS muy rigida) y la EoS de Sahu et al. (una EoS muy suave) la emisividad
para los procesos MUrca y DUrca tiene comportamientos muy similares para
todas las EoS estudiadas, ya que se presenta un entrecruce de las curvas en
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las regiones centrales de las figuras 4.11} [4.12] 4.13|y |4.14]

Vemos ademas que para la EoS de Walecka, aunque la emisividad central es
inferior a las demads (excepto la correspondiente a la EoS de Sahu, et al.), la
luminosidad total no se ve reducida en comparacién a las demas debido al
comportamiento creciente con la distancia radial que tiene la emisividad para
esta EoS.Este comportamiento es consecuencia de la presencia de mesones
escalares y vectoriales en el modelo propuesto para obtener la EoS.

Se observa también que, aunque la emisividad de neutrinos en la EoS de Sahu
et al. estd por debajo de las correspondientes otros modelos (producto del
cardcter suave de la EoS), es ésta la EoS que permite una emisién de energia
méas constante a través de la estrella, ya que la funcién de emisividad es casi
plana, para distancias radiales entre 0 y 12 kmE

A partir de las tablas y observamos que la luminosidad del proceso
DUrca es siete 6rdenes de magnitud superior a la del proceso MUrca, lo que
justifica las denominaciones de los escenarios de enfriamiento acrecentado y
estandar, respectivamente.

Por otra parte, vemos que las luminosidades totales para los diferentes mod-
elos se encuentran muy cerca entre si, con lo que la decision sobre cudl es el
tipo de composicion presente en una estrella cuya luminosidad sea observada
y qué tipo de interacciones nucleares se presentan en su interior (es decir,
determinar su EoS), requerird medidas muy precisas de la luminosidad.

13Recordemos que para la EoS de Sahu, Basu y Datta los radios son de 14.685 km, para
la estrella de 1.300Mg), y 14.761 km, para la estrella de masa 1.400M.




CAPITULO 4. ENFRIAMIENTO DE NS POR EMISION DE

NEUTRINOS 85
EoS pe/po | R(km) | LY x 10%8erg s | LD x 10%erg s7!
Pandharipande 5.961 | 10.006 4.28907 4.98603
(neutrones)

Pandharipande | 12.8786 | 7.921 3.44326 4.00278
(hiperones)

Bethe-Johnson 4.582 | 10.782 4.77708 5.55334
Model V

Walecka 2.556 | 12.252 6.37666 7.41286
Friedman- 4.757 | 10.824 5.2373 6.08835
Pandharipande

Wiringa, Fiks y | 3.571 | 11.122 5.72967 6.66072
Fabrocini

Prakash, 5.382 | 11.384 4.76114 5.53482
Ainsworth y

Lattimer

Sahu, Basu y | 1.411 | 14.685 6.37192 7.40734
Datta

Cuadro 4.10: Resumen de resultados para la luminosidad de neutrinos, pro-
ducidos en los procesos MUrca y DUrca, para una NS de masa 1.330M,
para las ocho EoS analizadas en este trabajo.
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EoS pe/po | Rkm) | LM x 10%8erg s71 | LY x 10%erg s7!
Pandharipande 6.536 | 9.867 4.38711 5.1
(neutrones)

Pandharipande | 17.125 | 7.437 3.41449 3.96934
(hiperones)

Bethe-Johnson 4.904 | 10.691 4.95936 5.76524
Model V

Walecka 2.648 | 12.280 6.57871 7.64774
Friedman- 5.046 | 10.701 5.32487 6.19016
Pandharipande

Wiringa, Fiks y | 3.725 | 11.115 6.09316 7.08329
Fabrocini

Prakash, 6.457 | 10.987 4.87048 5.66193
Ainsworth y

Lattimer

Sahu, Basu y | 1.451 | 14.761 6.76751 7.86722
Datta

Cuadro 4.11: Resumen de resultados para la luminosidad de neutrinos, pro-
ducidos en los procesos MUrca y DUrca, para una NS de masa 1.400M),
para las ocho FEoS analizadas en este trabajo.




Capitulo 5

Consideraciones adicionales

En este capitulo se analizaran efectos adicionales que pueden modificar la
emisividad de neutrinos en una NS, tales como el retroceso de los nucleones, la
violacion de paridad y las interacciones pseudo-escalares entre los nucleones.
Por otro lado, se analizara también el efecto de la superfluidez en la materia
nuclednica densa en una NS, por debajo de la temperatura critica en la que se
presenta la transicién de fase en que aparecen pares de Cooper de nucleones.

5.1 Teoria de Campo Medio

En esta seccién analizaremos la aplicacién de la Teoria de Campo Medio
para determinar la emisividad de neutrinos producto del proceso DUrca que,
como se menciono en el capitulo anterior, es uno de los procesos mas rapido
de enfriamiento de NS, ya que corresponde a la fuente mas poderosa de neu-
trinos y antineutrinos.

La condicién sobre la fraccion de protones, z, > 1/9, aparece solamente a
densidades muy altas, donde los momenta de Fermi de los nucleones son com-
parables con sus masas efectivas [I35]. En este caso, la densidad central p, de
la NS debe ser p. < 8pg, lo que implica, a estas densidades tan altas, que los
nucleones sean particulas relativistas. Esto nos llevard al estudio del proceso
DUrca totalmente relativista con nucleones, en el que se analizara un modelo
de la materia barionica relativista, tipo Walecka, donde las interacciones se
realizan a través del intercambio de mesones o, w y p. Ademas, el cédlculo
de las pérdidas de energia por emisién de neutrinos se realiza en la aproxi-
macién de campo medio, que permite determinar, en forma autoconsistente,
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la composicion de la materia, su energia y las masas efectivas de los bariones
constituyentes [145].

5.1.1 Cinematica de la reaccion y Modelos de la ma-
teria nuclear

Analizaremos la cinematica relativista de la reaccion n — p+ 1+ 7, en la
materia degenerada en equilibrio beta, para lo cual consideraremos neutrinos
no masivos con cuadrimomentum k; = (wi,k;), con w; = |k, y leptones
[ = e, u~ de masa m; con cuadrimomentum ky = (wo, ko), con w3 = k3+m?.
De esta forma, la conservaciéon de energia y momentum en la reaccién se
expresa a través de las ecuaciones

E,(p) — Ey(p') —wi —wy =0, p—p —k —ky=0, (5.1)

donde E,(p) y E,(p’) son las energias del neutrén y el protén en el medio,
dependendientes de sus momenta p y p’, respectivamente.

El intercambio de energia es del orden de la temperatura 7', que es baja en
comparacion con las energias cinéticas tipicas de las particulas degeneradas.
Asi, los momenta de los fermiones pueden aproximarse a sus valores sobre la
superficie de Fermi.

Ya que w; = |ky| ~ T, podemos despreciar la contribucién del neutrino
en la ecuacion , con lo que la ecuacién de conservaciéon del momento,
Pp + Pi = P», nos lleva a la condicién triangular

La desigualdad (5.2)) es, como ya se ha mencionado anteriormente, la primera
de las condiciones necesaria para que el proceso DUrca opere. La segunda
condicién se obtiene a partir de la conservacion de la energia:

Ea(pn) = Eylpy) = w2 =\ +m? = /(o —pp)? +mi.  (53)
Elevando al cuadrado ambos miembros de la ecuacién (5.3]) obtenemos
(En(Pa) = Ep(pp))” = (P — Pp)* = mf, (5-4)

definiendo K* = (E,(pn) — Ep(pp), Pn — Pp), €l cuadrivector de transferencia

de energia-momentum, podemos escribir K2 = m3.
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Consideremos ahora la condicién de equilibrio beta, escrita en términos de
los potenciales quimicos, ft,, = pt, + ;. Debido a que los potenciales quimicos
de las particulas degeneradas pueden aproximarse a sus energias de Fermi,

tendremos que
E,(pn) — Ep(pp) = \/ p; +mj. (5.5)

La ecuacion es diferente a la ecuacion debido a que la materia
nuclear alcanza el equilibrio quimico (u,, = p, + ) aun cuando no se al-
cance el equilibrio beta (p, + p; = p»). Si la condicién de equilibrio beta es
satisfecha, las ecuaciones y coinciden, y la “condicién triangular”
es la condicion necesaria y suficiente para activar el proceso DUrca.

Para encontrar una relacién entre los momenta de protén y neutrén, nece-
saria para que el proceso DUrca opere, analizaremos dos modelos: el Modelo
del gas libre, en el que se asume que las particulas no interactian al interior
de la NS, y un Modelo de Teoria de Campos en la aproximacién de
Campo Medio, en el que consideramos que la materia nuclear interactia a
través del intercambio de mesones o, w y p.

5.1.2 Modelo del Gas Libre

Consideremos un gas libre degenerado compuesto por neutrones, protones y
electrones en equilibrio beta.

A partir de la ecuacién (5.4) vemos que debe existir una diferencia entre
las energias del neutrén y el protén con miras a que el cuadrivector K sea
como de tiempo. En el caso del gas libre, esta brecha de energias se debe a
la diferencia de masas m,, — m,, como veremos a continuacion.

Las energias de Fermi del neutréon y el proton estan dadas por

En(pn) = vy + 05, Ep(pp) = /m + 1} (5.6)

Debido a que las NS son neutras, las densidades de protones y electrones son
iguales, y ya que n; o< p?, tenemos que p, = pe, con lo que la ecuacién de
equilibrio quimico (5.5)) nos queda:

\/m,%+p,%—\/m§—l—p§:\/m§+p§. (5.7)
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A partir de la ecuacién ((5.5)) se puede obtener una expresion analitica para
el momentum del protén en funcién del momentum del neutrén [83]:

1 \/ 5
= ————1/ P2 + m2 — (m, + m.)?] [p2 + m2 — (m, —m.)?]. (5.8
Pp 2/—p%+m% [p (my )l [p (my )?]. (5.8)
Reemplazando los valores numéricos para las masas de neutrén, protén y

electrén (5.8), podemos construir una gréfica de la funcién p,(p,), gréfica
que se muestra en la figura [5.1

Proton momentum as a funcf:}io)n of neutron momentum
p =f(p

g
n

Proton Fermi momentum (MeV)

L L | L | L L
0 10 20 30 40 50
Neutron Fermi momentum (MeV)

Figura 5.1: Momentum de Fermi del protén en funcién del momentum de
Fermi del neutrén, para el Modelo del Gas Libre

Debido a la condicién triangular, para que el proceso DUrca esté permitido
debemos tener que 2p, > p,, con lo que

P
Py = (5.9)
Para obtener el valor critico del momentum de Fermi del neutrén, igualamos

las ecuaciones (5.8)) y (5.9):

p_n—;\/ 2 2 _ 2 2 2 _ _ 2
9 _2\/m [pn+mn (mp+me)][pn+mn (mp me) ]

(5.10)
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La ecuacién (5.10)) se puede resolver de forma exacta para p,,, y su resultado
es [145]:

e _ VImi = (my —me)’[[mi — (my, +me)?]

= 5.11
Pn \/2m2 +2m2 —m2 (5:11)

Reemplazando los valores numéricos de las masas de las particulas, se en-
cuentra que el valor critico del momentum de Fermi del neutrén es

P = 2.3811MeV. (5.12)

De acuerdo a la relacién (5.9)), tendremos que, en el caso del gas libre, el
momentum de Fermi del neutrén debe satisfacer la desigualdad

0 < p, < 2.3811MeV. (5.13)

Con lo que el proceso DUrca estara prohibido si la densidad de neutrones es
mayor que

nt = (o) _ 5.934 x 1078 fm ™3 = 5.934 x 10** em . (5.14)

" 3n2h?

Ya que esta densidad critica es mucho menor que la densidad de neutrones
tipica en los nicleos de las NS, el modelo del gas libre no es viable como una
descripcion de la materia al interior de las NS, ya que las diferencias de en-
ergias entre los neutrones y protones se debe exclusivamente a sus diferencias
de masa.

5.1.3 Modelo de Teoria de Campos en la Aproximacién
de Campo Medio

Para que el decaimiento del neutréon que se presenta en el proceso DUrca
esté permitido, debemos generalizar el modelo de la materia nuclear e in-
cluir algunos grados de libertad y acoples adicionales, capaces de crear una
diferencia de energias, entre el neutrén y el protén, que sea mayor que la
correspondiente al modelo del gas libre. Por ejemplo, un modelo simple para
la materia baridnica [54], que contenga mesones neutros escalares (o) y vec-
toriales (w,) reproduce de manera simple la amplitud de dispersion NN ob-
servada experimentalmente, al igual que otras propiedades nucleares. Sin em-
bargo, los mesones neutros escalares y vectoriales interactiian con protones
y neutrones de forma equitativa, que por ende tendran espectros de energia
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idénticos [145]. Por ende, la energia y el momentum no puede conservarse de
forma simultanea en el decaimiento directo del neutrén.

De esta forma, adicionalmente a los mesones isoescalares o y w, el modelo
debera incluir también mesones isovectoriales, ya que éstos se acoplan de
manera diferente a protones y electrones, creando una diferencia de energias
entre neutrén y protén necesaria para que el proceso DUrca opere.

De esta forma , consideraremos un modelo relativista autoconsistente de la
materia nuclear en donde la composicion bariénica sera

B=n,p, ¥, 57 3% A

La tabla muestra las masas y tiempos de vida media (7) de las particu-
las anteriores, tomados de [I146] Deberiamos ademés incluir en el modelo los

Particula | Masa (MeV) T
n 939.565 885.7 s
p 938.272 > 2.1 x 10! anos
2T 1197.449 1.479 x 107 s
»0 1192.642 74 x 107 s
¥t 1189.37 0.8018 x 10710 s
A 1115.683 2.631 x 10710 5

Cuadro 5.1: Valores de las masas y tiempos de vida media de los bariones
que constituyen la NS en la Aproximacién de Campo Medio

campos de los piones, pero ya que sus valores esperados son nulos, no con-

tribuyen a los campos medios.
De esta forma, la densidad Lagrangiana que consideraremos, es:

o 1 -
L = Z B [’Vu(la“ — Gupw" — §ngbH +T) — (Mg — gopo) | B
B

1

L1 1o o~ 1
~ 7 w MY+ §miwuw“ — ZB‘“’ - B" + §m2bu - b#
1 _
+ 5((‘%06“0 —m2o®) — U(o) + (i, 0" — my)l, (5.15)

En la ecuacién (5.15) B representa los Espinores de Dirac de los bariones

considerados, b, es el campo isovectorial del mesén p, T es el operador de
isoespin y | = e, pu~ representa los leptones (particulas no interactuantes
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en este modelo). Este lagrangiano es similar al de la QED con factores de
interaccion adicional, con lo que la teoria cuantica de campos resultante es
renormalizable. Los tensores F),, y B, se definen en la forma usual a partir

de w, y l;u:

F, = 0w, — 0wy,

By, = b, —d,b,. (5.16)

La energia potencial de auto-interaccién del campo escalar o, U (o), estd dada
por la expresion

1 1
Ulo) = ng(gaNU)S + Z—lc(ggNU)4. (5.17)
Consideraremos ahora la aproximacién de campo medio, en que los campos
mesonicos son reemplazados por sus valores esperados, de acuerdo al siguiente
esquema:

o — (o) = oo,
o

wh = (W) = wedpo,
B — (B = (0,0, po)duo. (5.18)

Reemplazando (5.18)) en (5.15)) se obtiene la siguiente expresion para el La-

grangiano, en la aproximacién de campo medio:

o 1
L = Z B {%(18“ — Gupwod"® — §9pooT35“0) — (Mp — go00)| B
B

1 1 1 -
+ §miwg + 57””5/’3 - §m303 — Uloo) + U(iv,0" — mu)l, (5.19)

En la densidad lagrangiana , el mesén isovectorial p se introduce para
incluir una asimetria de isoespin de la materia nuclear, y para describir
propiedades de los isétopos; mientras que los mesones o (atractivo) y w (re-
pulsivo) dan cuenta de las propiedades de saturacién de la materia nuclear
simétrica [147].

A partir del Lagrangiano podemos obtener las ecuaciones de movimien-
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to para los campos o, w* y l;“, aplicando las ecuaciones de Euler-Lagrange

oL oc
H _ — e

P ey ae =

Coc o

P oo o Y

gL 0L _ (5.20)

a(ovl) vl
con lo que se obtiene:

0,0 +mic = Z 9opBB — bMg? yo? — cghyo?,
B
O, F"" + miwh = Z Gup BB,
B
v 1 =
B

Ahora aplicamos la aproximacién de campo medio, tratando los campos
mesénicos o, w” y bl como campos cldsicos, y tomando los valores esper-
ados del estado base:

o— (o), wh = (W), b — (bL). (5.22)

Considerando la materia en reposo, los términos con derivadas de las ecua-
ciones se anulan debido a la invariancia traslacional de la materia. Las
componentes espaciales de los campos mesénicos vectoriales se anulan debido
a la simetria rotacional, y solamente la tercera componente de isoespin del
campo mesénico b¢' tendrd un valor no nulo, debido a la conservacién de la
carga.

De esta forma, las ecuaciones para los campos mesénicos se reducen a:

1 _ 1
og = (o) = m_ng:g"B(BB> - m—g(nggNU(% + CganTp)-
1
wo = (W)= WZQMMBVOB%
w B
1

po = (b3) = “om2 ngB(B’YOTsB>- (5.23)
B
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Los campos barionicos deben ser cuantizados también a través de la ecuacién
de Euler-Lagrange, con lo que obtenemos la siguiente ecuaciéon de movimiento
para el campo de los bariones B(x):

1

Z'%au - ngVOUJo - EngVOPoT:a — (Mp — gop0o) | B(z) = 0. (5.24)

La ecuacion ([5.24) muestra que la masa efectiva de los bariones esta dada

por la expresion
My = Mp — gs500. (5.25)

A partir de la ecuacién (5.24) podemos obtener las energias potenciales de
neutrones y protones, usando las expresiones conocidas para los operadores
de isoespin [148], con lo que se obtiene

1 1
Un = guto = 590P0,  Up = guto + 59pP0- (5.26)

La ecuacion ((5.26)) indica que existe una diferencia de energias entre el neu-
trén y el protén dada por

U, — U, = —9,p0. (5.27)

De esta forma, procedemos ahora a buscar las soluciones de la ecuacién ((5.24)
en forma separada para neutrones y protones.

Solucién de la ecuacién de movimiento de los neutrones

La ecuacion de movimiento para los neutrones puede escribirse en la forma

. 1
7, 0" — (guwo — §gppo)7° — (M, — gon0o) | Un(x) = 0. (5.28)

Reemplazando las ecuaciones para U,, dada por (5.26), y M*, dada por
(5.25]), escribimos la ecuacién ((5.28]) en la forma
[i7,0" — Upy® — M| (z) = 0. (5.29)

Asi, buscamos soluciones de ([5.29)) en forma de ondas planas espinoriales de
la forma

Yn(x) = Nyuy, exp(—iE,t + ipy, - T) = Nyu, exp(—iphz,). (5.30)
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Reemplazando esta solucién en la ecuacién de movimiento ((5.29)) se obtiene
la relacién
[(En = Uy =7 - P — My Ju, = 0. (5.31)

n

La solucién de la ecuacién ((5.31)) es del tipo espinor libre, pero construido a
partir del momentum cinético del neutrén, dado por

pﬁ = (En - Um pn) = ( pq% + MﬁkQa pn) = (gm pn) (532)

Solucion de la ecuacién de movimiento de los protones

Para el protén, tomamos una soluciéon con la misma forma funcional que la
correspondiente al neutron:

Yp(w) = Npup(py) exp(—iphz,). (5.33)

Siguiendo el mismo procedimiento realizado para el caso del neutrén, se ob-
tiene la siguiente ecuacién para el espinor u,

Np[(Ep — Up)’YO — 9 Pp— M;:]up = 0. (5.34)

La solucién de ([5.34]) es nuevamente un espinor libre construido con el mo-
mentum cinético del proton

p;yu = (B, —Up,pp) = (\/ p;% + M;27 Pp) = (&, Py)- (5.35)

Con esta notacién, los factores de normalizacién N,, y N, estan dados por

1 1
N, = N, = ——. (5.36)
V2E, ? 28,

Mientras que las energias totales del neutrén y del protén seran
En(pn) = &+ Uy= V p721 + M;Q’
Ey(pp) = &+ Uy, = /P2 + M2 (5.37)

Sustituyendo estas expresiones para las energias del neutrén y el proton en
la ecuacién para la conservacion de la energia, ecuacion ((5.4]) se obtiene

(En(pn) — Ep(pp))2 — (Pn — pp)2 = mIQa

2
[\/p% + M2~ [p2+ M2+ U, — Up} —(pn—py)? = mi. (5.38)
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Tipicamente, los valores de AU = U,,—U,, son de aproximadamente 100MeV [147,
148].
Por otro lado, podemos reemplazar las energias dadas por ((5.37)) en la ecuacién

de equilibrio quimico (/5.5])
En(pn) — Ep(pp) = \/ p; +mj,

VP2 + M2 — P2+ M2+ AU = \/p} +m]. (5.39)

La ecuacion ([5.39) expresa una relacién entre los momenta de Fermi del
neutrén p,, y el protén p,, a partir de la cual puede obtenerse una funcién de
la forma p,(p,), que permitird caracterizar mejor el proceso DUrca.

Si tomamos el nucleén como un doblete isobarico, podemos despreciar la
diferencia de masas entre el proton y el neutrén, y tomar

M, + M,

M = 938.919MeV, (5.40)
con lo que la masa efectiva de los nucleones serd M* = (0.6 — 0.7)M.
Asi, tomando el valor medio de este intervalo tenemos M* = 0.65M =

610.297M eV [145].

De esta forma, para resolver la ecuacién escribiremos el momentum
de Fermi del protén como p, = aM*, donde « es un parametro de propor-
cionalidad que facilitara el proceso de solucién.

Reemplazando esta relacién, la ecuacion se escribe como

Vi + M2 —p2+ M2+ AU = /p2+m?

M Va?+1+AU = \/pg +m? + \/p;% + M*2. (5.41)

Resolviendo esta ecuacién algebraica elevando al cuadrado dos veces y agru-
pando términos semejantes podemos escribir la solucién, en términos de a y
Pn en la siguiente forma:

VIVIFQ? + AUY — (M* —m)[(M*/IT+ 2 + AU — (M* +m)?
Pp = )

2(M*V1+a?) + AU
IR T + AU — O — Pl (/R ¥ 32 + AU — (O + m)?
" 2(v/p2 + M*2) + AU '

(5.42)
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De esta forma, la condiciéon para que el proceso DUrca se realice en las NS,
dado por la desigualdad

pp > (5.43)

Se€ expresa Ccomo sigue:

VIV M7 + 80 = (0 = mPJ[(v/p + M2 + AUY = (M* +m)’
2(/p2 + M*2) + AU
(5.44)

La solucion de esta desigualdad se obtuvo de manera numérica, a través de
la construccién de la gréfica de la funcién p,(p,) y de la linea recta p, = £,
ya que el conjunto solucién de la desigualdad esta representado por
los valores de p,, para los cuales la grafica de p,(p,) se encuentra por encima
de la linea recta p, = p, /2.

La grafica construida se muestra en la figura [5.2]

> In
=
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Figura 5.2: Solucién grafica de la desigualdad p,(p,) > p,/2.

A partir de los resultados numéricos obtenidos, se encuentra que p,(p,) =
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pn/2 para 309.076 < p, < 309.085 (MeV), con lo que tomaremos como valor
critico

. 309.076 + 309.085
D = 5

De esta forma, la solucién de la desigualdad (5.44)) se obtendra en la regién

= 309.081MeV. (5.45)

0< po <y,
0< p, <309.081MeV. (5.46)

5.1.4 Sobre la no-conservacion de la corriente vectorial
cargada de los nucleones

Debido al teorema de Noether [149], la densidad lagrangiana (5.15)) posee
una corriente isovectorial conservada

1-
T = E@M“ﬁ/z + b, x B*, (5.47)
de tal forma que su cuadri-divergencia se anula
0, T = 0. (5.48)

En esta expresion, B*” es el tensor correspondiente al campo b*.
Como se obtuvo anteriormente, la ecuacién de movimiento para el campo b*
estd dada por [145]

1 -
0B +mib = Sg, 077, 9b, =0, (5.49)

Usando la ecuacién (5.49) en la corriente conservada (5.47) se obtiene la
siguiente relaciéon

10, (P T) = g,by X YV T (5.50)
Asi, aplicando la aproximacién de campo medio (5.18]) se obtiene
10,(VY" T4 1) = —gppot0y T 0. (5.51)

Al introducir la derivada covariante [54]

g .
D, = (E — 19,P0, V) : (5.52)
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podemos reescribir la ecuacion ((5.51)) en la forma

Dy (y*r4p) = 0, (5.53)

al escribir la ecuacién (5.53)) a partir de los espinores u, y u, se obtiene

Up(Pp) @y tn () = 0. (5.54)

En la ecuacién (5.54)), ¢, denota la transferencia de momentum cinético

¢" = (En - EP + 9pP0, Pn — pp>' (555)

5.1.5 Elemento de matriz para el decaimiento beta del
neutron

A primer orden en la constante de Fermi G, el elemento de matriz para el
decaimiento beta del neutrén puede escribirse como [145]

(IS =Dl = ~iZEZEEN, Nk (1 + 30—k 7OV

x (2m)*0(E, — E, — w; — w)d(pn — Pp — ki — ko). (5.56)

En la ecuacién (5.56]) (w1, k1) y (wa, k) representan los cuadri-momentos de
los leptones producidos, mientras que J#(x) = V#(x) + A*(x) es la corriente
cargada efectiva en el medio, consistente de los vectores polares y axiales [54].
A continuacién determinaremos el elemento de matriz nucleénico de la cor-
riente débil cargada en el medio, (p,|J*(0)|pn)n, considerando en primera
instancia la contribucién del vector polar. A partir de la corriente isovectori-
al podemos construir la corriente electromagnética en el medio:

1- 1 _
Jom = 397" + T + S (AT, 9Tl =0, (5.57)

El dltimo término de la ecuacién (5.57) es la contribuciéon de Pauli, donde
ot =ty =ty
A

A=)+ %(1 — 7). (5.58)

Esta corriente fue inicialmente introducida por Walecka como un operador de
corriente electromagnética efectiva, usada inicialmente en la Hadrodinamica
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Cuéntica (QHD) para describir las interacciones electromagnéticas. Esta cor-
riente es de tipo local, covariante, conservada (9,J* = 0), y da el resultado
correcto para nucleones libres [150].

En la aproximacién de campo medio, los factores de forma magnéticos de los
nucleones se reemplazan por los momentos magnéticos anémalos del protén
y el neutrén, dados por A, = 1.7928 y \,, = —1.9132 [145].

Debido a la conservacion de la corriente vectorial, el elemento de matriz
nucleénico de la corriente débil vectorial cargada estara dado por [148]

p{P\VH Py = p(P'|JE, P)p = n( P JE P (5.59)

De esta forma, para las transiciones electromagnéticas tendremos
_ 1 v
APIEOIPY, = () (2% + 5300, ) u(P),

AP OIP) = 5l (53000, ) 1 (P) (5.60)

donde g, = P — P’ es la transferencia de momento entre los nucleones.
Reemplazando (5.60)) en la expresion para la corriente vectorial cargada (5.59)

se obtiene

PVE(0)[P), = 1, (P) [w o aﬂ”q,,] un(P). (5.61)

2M
El segundo término de ([5.61)) describe los efectos del magnetismo débil. Usan-
do las ecuaciones de Dirac (5.31) y (5.34)), para los espinores w, y u,, se

encuentra que la contribucién de la corriente vectorial cargada se anula:
WP VE(0)| Py = 0. (5.62)

Consideremos ahora la corriente cargada axial-vectorial, responsable tanto
de la transicién np como del decaimiento de los piones [97]. En el limite de
la simetria quiral, m, — 0, la corriente vectorial axial debe conservarse, lo
que implica que, en un medio con un condensado de mesones p [82],
lim D, A*(x) = :
Jim D, A*(x) =0, (5.63)
donde la derivada covariante que aparece en ((5.63) fue definida en ([5.52)).

Debido a que el pién tiene una masa finita, la corriente cargada axial es-
tard conectada con el campo de los piones, 7~. Para el espacio libre, esta
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relacion se conoce como la hipétesis de la conservacién parcial de la corriente
axial [I51], con lo que, para el medio considerado, tendremos

D, AM(z) = m2 fpm, (5.64)

donde m, = 139MeV es la masa del mesén m, y f; es la constante de
decaimiento del pion.

Al considerar las interacciones de los piones con los nucleones y los mesones
p, la densidad Lagrangiana para los piones puede escribirse como [152]

L,=- [(aﬁ — by X ) (0"F — gD X 7) — mEF - ﬂ Vg T - Y.
(5.65)

En la aproximacion de campo medio, se obtiene la siguiente ecuacion de
movimiento para el campo del mesén 7~ [I53]:

((i0° + gopo)? — (iV)? — m2) m(x) = —iV20:0yV5¢n, (5.66)

en esta ecuacién, g, es la constante de acople pién-nucleén.
Para la transicién nuclear de nuestro interés, la ecuacion ((5.64)) proporciona

o P g A" (0)| P = im frp(P'[7(0)| P (5.67)

En la ecuacién (5.67) podemos utilizar la ecuacién (5.66) para calcular el
lado derecho, obteniendo

V2 frgr
my — ¢’

p{P'lgu A" (0)| )y = p(P)Y5tn(P). (5.68)

Esta ultima ecuacion nos permite derivar el elemento de matriz de los nu-
cleones para la corriente cargada axial-vectorial. Para construir el elemento
de matriz axial-vector de la corriente cargada, a causa de la transicién nu-
clednica, tenemos solamente dos pseudo-vectores independientes, consistentes
con la invariancia de las interacciones fuertes bajo la transformacién de isoe-
spin T5. Estos pseudo-vectores son @, (P )v*vsu, (P) v t,(P")g"v5u,(P). Esto
nos indica que el elemento de matriz de la corriente cargada axial-vectorial
tiene la forma general

p(P'qu A" (0)|P), = Catiy(P') (755 + Fyq"'vs)un(P). (5.69)
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En este caso, bajo la aproximacién de campo medio, fijamos C'y = 1.26,
mientras que Fj es el factor de forma, que serd elegido para satisfacer la
ecuacion ((5.68)), que escribimos a continuacién

. _ V22 frgr
Ca(=2M* + Fyq*)u,(P')y5un(P) = —mg—_qzup(P/)’Ysun(P)- (5.70)
Para obtener este resultado, se usaron nuevamente las ecuaciones de los es-
pinores , y Up.
De esta forma, obtenemos la relacién
Ca(2M* — F,¢*) = (5.71)
En la aproximacion de campo medio que hemos considerado, asumimos que
las constantes de acople son independientes de las transferencias de momen-

tum, con lo que, haciendo ¢* = 0 en la ecuacién ((5.71)), obtenemos la relacién
Goldberger-Treiman [154]

frgr = V2M*Cy. (5.72)
Insertando (5.72)) en la ecuacion ((5.71]) se obtiene
2M*
= 5.73
N T o7

De esta forma, teniendo en cuenta los resultados expresados por las ecua-
ciones ((5.61)), (5.69) y (5.73), el elemento de matriz para el decaimiento beta
del neutrén estard dado por [145] [153]

My = _i%c—\;;eoul(kg)%(l%-%)y(—kl)

< B(P) [Cor" + O™ + Caly™ s+ Fy'3s) | ua(P).
(5.74)
En esta ecuacion hemos tomado las siguientes aproximaciones:
Cy =1, Cu =M — N\ = 3.7, Cs = 1.26. (5.75)

Notemos que el elemento de matriz obtenido tiene la misma forma del que se
obtuvo para el decaimiento beta del neutrén en el espacio libre, pero con el
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momentum total transferido reemplazado por la transferencia de momentum
cinético. Debido a la diferencia en las energias potenciales del neutrén y el
proton, ecuacion , la transferencia de momentum cinético g = P— P’ =
(¢ — €' ,pn — Pp), que se usard en el elemento de matriz difiere del
momentum total del par lepténico K = (¢ — &' + U, — U,,pn — Pp))- Esto
asegura que K? > 0, mientras que ¢* = (¢ — £')? — (p, — pp)? < 0.

La amplitud obtenida a partir del elemento de matriz ([5.74) estda dado por
la expresién [145]

IMyil?

32G7 cos® O [(CF — Co)YM** (kiks) + (Ca — Cv)* (k1 Po) (ko Py)

+ (Ca+ Cv)2(k1P1)(k2P2)

n 7 [2Ca((kiPr) (ko Py) — (ki Py) (ko P2)

+ Cv((/ﬁk‘z)(Plpz M*Q) (k1Py — k1 Py) (ko P — k2p2))}
_ (;42 [M*2(ky Py) (3(kyPy) — (o P ))

+ M2k Py) (3(koPy) — (ko P2)) + (Riko) (PP — M*%)?

— (k1P + Ey P) (ko Py + ko ) (P Py)|

+ CLF,(2M* + Fy(M** — (P1P))) [(kiks)(M* — (P P))

— (kiPy — k1 Po) (ko P — k:aPz)]] (5.76)

En esta ecuacion, Py = (e,p,) y P2 = (¢, pp).
Los detalles de célculo para obtener este resultado se muestran en el Apéndice D]

5.1.6 Determinacién de la emisividad de energia apli-
cando la Teoria de Campo Medio

Consideraremos la energia total emitida, por unidad de volumen y por unidad
de tiempo, por una NS que libera neutrinos y antineutrinos producidos du-
rante el proceso DUrca.

De acuerdo a la regla de oro de Fermi tendremos la siguiente expresion para
la emisividad:

@By ky dPpd®yf
© = 2/(27r)122w22w12s25/|Mfi|2°"1fn(1_fp)(l_fl)

X (21)'0(En(p) — Ep(p') — w1 —wy)d(p — p' — ki — ko). (5.77)
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Nuevamente, asumimos que los neutrinos escapan libremente de la estrella,
e introducimos el factor de bloqueo f,,(1 — f,)(1 — fi), que da cuenta de la
distribucién inicial de los neutrones, y del bloqueo de los estados finales de
del protén y el lepton [, donde las funciones de distribucion de Fermi-Dirac
para los leptones, el neutron y el proton estan dada por

1
filws) = 1+ exp(ws — u)/T’
fale) = :
n 1+exp<(€+Un_,un))/T’
fole) = : o

1+ exp((e' + Up — 1)) /T

Despreciando el potencial quimico de los neutrinos, la condicion de equilibrio
quimico se escribe como f; = p, — pp, con lo que, usando la ecuacién de
conservaciéon de energia, ¢ + U,, = ¢’ + U, + wy + wq, y tomando la energfa
total del par leptén-antineutrino como wy + wy = p; + W', podemos reescribir
el factor de bloqueo que aparece en ([5.77)) como

fa(@) A= fp(€) (A= filw2)) = fale) (1= fule—w')) (A= filutw' —w1)), (5.79)
en esta ecuacién, w’' ~ T.
De la misma forma en que se realizaron los cdlculos en el capitulo anterior,
podemos despreciar las contribuciones de los neutrinos en las funciones delta
(conservacién de momentum y energia) en la ecuacion ((5.77)), es decir,

3(En(p)—Ep(p') —w1—w2)d(p—p' —ki—k2) ~ 6(Epn(p) — Ep(p') —w2)d(p—p' —ka),
(5.80)
con lo que la integral sobre d®p’ puede resolverse inmediatamente para obten-
er p =p — ko.
Igualmente, si tenemos en cuenta que los nucleones y leptones al interior de la
estrella son fuertemente degenerados, la contribucion principal a la integral
(5.77) vendra de las regiones més cercanas a los momenta de Fermi corres-
pondientes, con lo que podemos reemplazar |p| = p,, |ka| = p.
La energia del leptén final es muy cercana a su energfa de Fermi, 1y = pt,, — 1,
con lo que los potenciales quimicos de los nucleones pueden ser aproximados
por sus energias de Fermi: p, = ¢, + U, y p, = €, + Up, lo que nos permite
transformar la funcién delta como

d <5n\/p%+p122pnplcos‘9l+M*2+UnUp,ul>

1
_ or 5((:0891—2

P l(pi —p§+pz2)>, (5.81)
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en esta expresion, ¢, es el angulo formado entre el momentum del neutron
inicial, p,, y el momentum del leptén final, p;.

Para realizar los calculos, trabajamos en un marco de referencia en que el eje
z estd a lo largo del momentum del neutréon, con lo que podemos escribir los
momenta que aparecen en la ecuacién en la forma

P1 = (5n70707pn)7
ki = w(l,sind,,0,cosb,),
ko = (u,pisinb; cos ¢y, p;sin b sin ¢y, p; cos b,). (5.82)

De esta forma, el cuadri-momentum del proton estara determinado, de acuer-
do a la conservacién del c-momentum, por la expresion

Py = (e, —p;sin0; cos ¢y, —p; sin 0, sin ¢y, p,, — p; cos d,,). (5.83)

Por otro lado, al enfocarnos en el caso de nucleones y leptones degenerados,
consideraremos las pérdidas de energia por emision de neutrinos a primer
orden en 7'/, con lo que la integral de energia se convierte en

/dwlwﬁdw’dsfn(e)(l — fule =W ))(A = filpn + ' —wi))

o W > w? 457
~ duw’ d ! = 676,
/_OO n exp(w'/T) — 1 /0 YT exp(w; — w')/T 5040
(5.84)

Reemplazando los resultados (5.82) y (5.84) en la expresién para la emi-
sividad, ecuacion ([5.77)), obtenemos finalmente la siguiente expresion rela-

tivista para la emisividad de neutrinos en la Teoria de Campo Medio Rela-
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tivista [145):

457
Q = %G% cos? 90T6@(pl +pp — pn){(Ci — C‘Q/)M*2ul
1
+ 5(01%} + CXQ/)Hgngp:ul — (en — Ep) ((571 + 5p>2 - pIQ)]
M*
+ CyvCy Vi 2(en — 5p)p12 - (3(5n - Ep)2 - plQ),ul]
M*
+ Ca4 <CV +2C) i > (en + &) (P} — (€n — £0)°)
1 *
+ Gl [BM (e = 5) (0} = (20 — 5,))
+ (i — (en — €)*) (27 + 2¢ — P} pu
— (0F — (20— £)*) (o0 + 2)2(260 — 2 — )

— CRMR(L+ ) [ul(en — )+ 5F) ~ 2en i8] |
(5.85)

En esta ecuacién, O(p; +p, —pn) es la funcién paso de Heaviside, que aparece
como un requerimiento de la conservacién de momentum (desigualdad tri-
angular, el proceso estd permitido siempre y cuando p, > p, + p;), mientras
que la funcion Phi, dada por

1

P = 5.86
mgr+p12_(5n_5p)2’ ( )

representa la contribucion de la interaccién pseudo-escalar en la emisividad
de neutrinos.

5.1.7 Limite no-relativista

En las condiciones de equilibrio beta, la fraccién de protones adecuada para
que el proceso DUrca opere aparece a muy altas densidades, cuando los mo-
menta de Fermi son del orden de sus masas efectivas, con lo que la “condicion
triangular” es inconsistente con el limite no-relativista [153].

Para obtener la aproximacién no-relativista de la ecuacion consider-
amos el caso en que p,,pp, ;i <K M*, pero esta condicién no es suficiente
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para determinar los términos dominantes de la ecuacién , ya que las
contribuciones relativas de algunos de los términos depende también de la
abundancia de electrones en el medio [145]. Si la fraccién de electrones es sufi-
cientemente grande, de tal forma que M*u; < p2, se obtiene la aproximacién
no-relativista que obtuvimos en el capitulo anterior:

457
10080

Esta misma expresién fue presentada por Lattimer et al. [135], y ha sido
utilizada ampliamente para determinar las caracteristicas del proceso de en-
friamiento en NS [91], 92].
Sin embargo, cuando p2 ~ M*u;, lo que es mds probable que ocurra en
la materia nucleénica no-relativista en equilibrio beta, la expresion para la
emisividad se aproxima a

457
10080

Q= G% cos® O (CE + 3C3) T M*14,0(p, + pp — Pn)- (5.87)

Q= G cos® 0o TC [(CF + 3CH) My — (CF + CHM*p2] © (prtpp—pa)-
(5.88)

En esta expresion, el término adicional corresponde a la contribucién del

retroceso de los nucleones.

Este término no aparecié en los célculos realizados anteriormente, pero cuan-

do la fraccién de protones es pequena, su contribucién es comparable con los

términos que aparecen en (|5.87)).

5.2 Efecto de la Superfluidez en la Emisivi-
dad de neutrinos

5.2.1 Superfluidez en NS

Los sistemas con un gran nimero de fermiones y donde las interacciones en-
tre las particulas constituyentes favorecen la formacién de pares de particulas
en estados de dos cuerpos pueden desarrollar transiciones de fase a un estado
superfluido [155], en el que la energfa del estado base es mayor que la energia
de interaccion.

Si las particulas que conforman el sistema tienen carga eléctrica, se dice que el
sistema se encuentra en un estado superconductor, mientras que si las particu-
las que lo conforman son neutras, el sistema se dice superfluido. En un metal
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superconductor, por ejemplo, los electrones con momentum k y espin s se
emparejan con los electrones de momentum —k y espin —s. El acoplamiento
estd mediado por la interaccion electrén-fonén en la red [156).

Ya que la interaccién nuclear basica es atractiva a largas distancias, el me-
canismo de emparejamiento de largo rango puede presentarse en la materia
hadroénica densa, ya que, aunque dos neutrones no pueden estar ligados en el
vacio, ellos pueden enlazarse cuando estan en presencia del campo de otros
nucleones [10].

En sistemas de Fermi altamente degenerados, el emparejamiento ocurre prin-
cipalmente entre estados cercanos a la superficie de Fermi. En nucleos pe-
sados o en NS, donde la razén n,/n, es alta, se consideran solamente el
emparejamiento de dos neutrones (superfluidez) y/o de dos protones (super-
conductividad).

Los pares de neutrones son bosones, ya que el momentum total del par puede
ser o bien 0 o 1, con lo que su comportamiento es presumiblemente similar
al de los dtomos de *He en el helio liquido, que presenta un comportamiento
superfluido a temperaturas por debajo de T'= 2.19K [155]. En particular el
4He, desarrolla un flujo libre de viscosidad: la energfa cinética de un super-
fluido puro no es disipada por la fricciéon contra las paredes del contenedor o
dentro del fluido mismo [I30].

En las NS, un comportamiento similar puede ocurrir siempre y cuando la
energia térmica k7T sea menor que el calor latente A asociado con la transi-
cién de fase a un estado de emparejamiento (“gap de energia superfluida”);
el parametro del gap, A, depende de la magnitud de la interaccién de em-
parejamiento y, a su vez, de la densidad [33].

A las densidades nucleares tipicas, p < 2.8 x 10*g em ™2, se ha determinado,
a partir de los nicleos analizados en los laboratorios, que tanto neutrones y
protones han desarrollado transiciones de emparejamiento en materia nuclear
fria y que A ~ 1 —2MeV [156].

Asi, a temperaturas relativamente bajas, se espera que aparezca superfluidez
de neutrones en la corteza y el nicleo de las NS, al igual que se exhiba tam-
bién superconductividad por parte de los protones [33]. Es improbable, sin
embargo, que los electrones sean superconductores, ya que el acoplamiento
fonén-electrén es muy débil en el caso de las NS [84].

Existen diversas consecuencias importantes de la superfluidez y supercon-
ductividad hadrénica, que podrian llevar a varios efectos observacionales.
Es importante notar que la superfluidez tiene un pequeno efecto sobre las
propiedades gruesas de las NS, tales como sus masas y sus radios, ya que
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la energia de emparejamiento es < 1% de la energia de interaccién total
en la regién de fluido de neutrones, lo que causa muy poca diferencia en la
relacién P vs. p para la materia normal. Consecuencias fisicas importantes
de la superfluidez incluyen [33], 85]:

1. Efectos Térmicos: la reduccién en la capacidad calorifica acorta la
escala de tiempo de enfriamiento para los pulsars, ya que la disminucién
de la capacidad calorifica ocasiona que la estrella superfluida almacene
menos energia que una estrella normal [33]. Sin embargo, las compo-
nentes normales del fluido (por ejemplo, los electrones) contribuyen
completamente a la capacidad calorifica, con lo que el efecto del super-
fluido se reduce un poco. La superfluidez también reduce las tasas de
emisién de neutrinos por debajo de sus valores correspondientes a la
materia normal, como veremos posteriormente.

2. Efectos magnéticos: los electrones libres presentes en las NS ocasion-
an que los campos magnéticos atraviesen toda la configuracion interna
de éstas. Como resultado, las componentes cargadas del ntcleo y la
corteza estan enlazadas por el campo magnético y co-rotan. Los neu-
trones superfluidos, sin embargo, estan soélo débilmente acoplados a
la corteza y a las componentes cargadas. Ahora, las particulas com-
ponentes cargadas son constantemente desaceleradas por el torque de
reaccién transmitido por el campo magnético. El superfluido debe en-
tonces rotar mas rapido que el pulsar, en promedio. Las fuerzas fric-
cionales débiles entre la corteza externa normal y el interior de neu-
trones superfluidos acoplan las dos componentes y convierten alguna
energia rotacional en calentamiento friccional [81].

3. Efectos hidrodinamicos: Una consecuencia tnica de la superfluidez
de neutrones es que debido a la rotacion de la NS, el fluido contendra un
arreglo discreto de vortices. Los vortices son paralelos al eje de rotacion
y cada uno tiene una circulacion cuantizada

fv . (5.89)

2m,,’

donde v es la velocidad del fluido y 2m,, la masa de un par neutrénico.
Microscopicamente, el fluido se mueve irrotacionalmente, V xv = 0, en
todo el espacio excepto dentro del centro de cada linea de vortice. Cuan-
do se promedia sobre muchas lineas de vortice, la velocidad promedio
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del fluido puede satisfacer la relaciéon usual para rotacién uniforme:
V x (v) = 2Q. (5.90)

De las ecuaciones (5.89) y (5.90) y el teorema de Stokes, encontramos
que el nimero de lineas de vértice cuantizadas, por unidad de area, es

40m,,
h

. (5.91)

Ny =

El espaciamiento medio entre las lineas de voértice es n, 12 10~2em,
que es mucho mas pequeno que el radio de la estrella. Esto justifica el
punto de vista macroscépico: si uno considera (v), entonces el super-
fluido puede ser tratado como si rotara rigidamente [86].

5.2.2 Influencia de la superfluidez en el proceso de en-
friamiento

El enfriamiento de las estrellas de neutrones puede ser afectado fuertemente
por la superfluidez de los neutrones y la superconductividad de los protones
en los nucleos estelares. Se piensa generalmente que la superfluidez es de tipo
BCS, producida bajo la atraccién nuclear de los nucleones [157].

A densidades subnucleares, p < py (donde py es la densidad de la materia
nuclear estdndar) el emparejamiento de neutrones ocurre debido a la atrac-
cién nn en el estado 1Sy y los gaps superfluidos dependen sensiblemente del
modelo de interaccién nn [87].

Diferentes teorias microscépicas predicen que estos gaps varian en el rango
de algunas decenas de keV a algunos MeV [158, 159, [160]. Sin embargo, la
interaccion de estados singlete de neutrones se vuelve repulsiva para p ~ po,
y, asi, la superfluidez de neutrones de estado singlete se anula cerca a la fron-
tera entre el nicleo de la estrella de neutrones y su corteza [33].

Mas profundamente en el ntucleo, (p 2 po), la interaccién nn de estado de
triplete 3P, puede ser atractiva para producir el superfluido con un gap
anisotrépico [161]. Ya que la densidad de protones es mucho més pequena
que la de neutrones, la interaccion pp de estados de singlete se piensa que es
atractiva en el nucleo estelar, llevando a superfluidez de los protones.

La superfluidez de neutrones y la superconductividad de protones afectan
los principales mecanismos de generacion de neutrinos en los nucleos de las
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NS, con lo que la tasa de enfriamiento con nticleos superfluidos se vera dis-
minuida. La superfluidez siempre suprime estas reacciones, disminuyendo la
luminosidad de los neutrinos en las NS [88].

Ya que los nucleones forman un liquido fuertemente degenerado en el interior
de las NS, los protones y neutrones en su interior pueden desplazarse hacia el
estado superfluido, debido a la generacion de pares de Cooper nn y pp bajo
la atraccién nuclear. El tipo de superfluidez que se presente dependerd de
dos factores:

e El estado cuantico de los pares de Cooper. Ya que la concentracién de
protones es relativamente baja, la interaccion de protones en el estado
1Sy es atractiva, y puede producir pares de protones, mientras que la
interaccién entre neutrones correspondiente al mismo estado es repulsi-
va. Cuando los neutrones se encuentran en el estado 2P;, la interaccién
se vuelve atractiva, con lo que la superfluidez de los neutrones puede
aparecer [162].

e La temperatura critica T,. Para los neutrones y protones, la temper-
atura critica depende de los detalles de la interacciéon nucleén-nucleén,
pero se ha determinado que T, ~ 10* — 10"* K [163].

5.2.3 Determinacion de la emisividad de neutrinos en
las fases superfluidas de la materia nucleénica
densa

Para determinar la influencia de la superfluidez en la tasa de emisién de
neutrinos producidos en el proceso DUrca, recordamos del capitulo [4| que la
emisividad () para las reacciones del proceso DUrca era proporcional a la
integral [17], [145]

Ip = /OO dz,z) /oo dxlf(%)/oo dxzf(@)/oo day f(21)0(x) — 21 — 22 —21),
o B _

(5.92)
donde z, = ¢, /(kT) es la energia adimensional de los neutrinos, mientras que
T, con o = 1,21 son las mismas energias, para el neutrén (o = 1), el protén
(v = 2), y el leptén (o = [). Por otro lado, k es la constante de Boltzmann
y f(z) = [1 + exp(z)]™! es la funcién de distribucién de Fermi-Dirac. Como

se mostro en el capitulo |4y en el apéndice , el valor de la integral (5.92)),
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cuando no se consideran los efectos de la superfluidez es

45776
5040

Para introducir los efectos de la superfluidez debemos introducir el gap de
energia que se presenta en un sistema superfluido, y que aparece en la ex-
presion para la energia de las particulas que realizan la transicién de fase.
Cerca a la superficie de Fermi, podemos escribir la energia de los bariones al
interior de la NS, usando la teoria BCS, como [87, [156]

_ 52 2 3
_ {,u V +77 Slp<pF7 (594)

= 0:

(5.93)

p+ /6% +n* Sip>pr.

En esta expresién, n = vp(p — pr), donde vp y pp son la velocidad y energia
de Fermi de las particulas, y p es su potencial quimico, que asumimos de
tal forma que 6 < p. La ecuacion es valida para energias cerca a la
energia de Fermi, tales que |p — pr| < pp.

En los casos estudiados en la literatura [90, 157], 6> = A?*(T)F(¥), donde
A(T) es la amplitud que representa la dependencia con la temperatura del
gap de energia, mientras que F(¢) describe la dependencia del gap con el
angulo ¥ entre el momentum p y el eje de cuantizacién. \ es un parametro
adimensional que permite analizar diferentes tipos de superfluidez, como se
muestra en la tabla I73]. A partir de la tabla 5.2 podemos observar que

Tipo A F(9) kT./A(0)
A 1S, 1 1 0.5669
B: 3P(m=0) |[1/2|1+3cos®d | 0.8416
C: 3P(m|=2)|3/2 sin? 9 0.4926

Cuadro 5.2: Pardmetros caracteristicos de la superfluidez: A\, F(J) y
kT./A(0), que apareceran en ecuaciones posteriores.

para la superfluidez tipo A el gap es isotropico, 6 = A, mientras que para los
casos B y C, se presenta una anisotropia, debido a la dependencia angular
con 9.

La amplitud del gap A(T") estd determinada por la ecuacién BCS [164]:

(&) e
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donde Ag = A(0), d2 es un elemento de dngulo sélido en la direccién de p,
f =1[1+exp(z)]7! es la distribucién de Fermi-Dirac y A es uno de los coefi-
cientes numéricos que se introdujo en la tabla [5.2] mientras que la variable
energética adimensional z se define por

_&EThr_ 2 2 _ — i
z T sign(z)+/x? + 42, T = y=17 (5.96)
Para simplificar los cdlculos, es conveniente introducir las variables
A(T) T
= %r TTT (5.97)

donde la amplitud adimensional v describe la dependencia del gap con la
temperatura, determinada por el tipo de superfluidez y la temperatura adi-
mensional 7. Usando esta notacion, el gap adimensional y se escribe como

Ya = V4, yg = vV 1+ 3cos? vV, Yo = vo sin . (5.98)

Utilizando la ecuacién , se obtienen las asintotas de la amplitud del
gap cerca a la temperatura critica y en el llamado “limite de superfluidez
fuerte”, caracterizado por T < T,.

Por ejemplo, cuando ' — T, T < T, (7 — 1), se encuentra que [17], 165]

v=p0vV1-—rT, (5.99)
donde B4 = 3.063, fg = 1.977 y Bc = 3.425.

Por otro lado, cuando T' < T, se obtiene

v = AO
kKT

(5.100)

Debido a que las ecuaciones ([5.99) y (5.100) solamente son resultados inter-
medios entre dos limites (7" — T, y T' < T,), Levenfish y Yakovlev calcularon
una funcién v = v(7) para valores intermedios de 7, que obtuvieron a partir
de ajustes analiticos de datos numéricos [73, [165] 166]:

1 1.764
vy = \/1—7'<1.456—O 57-1— 7 ),
N T

1.188
vg = V1—T (0.7893 + —) ,
-

V1 — 4
ve = Y= (2,030 — 0.49037* + 0.17277%) . (5.101)

T
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Los ajustes analiticos dados por la ecuacién , reproducen, de acuerdo
a Levenfish y Yakovlev, los datos numéricos con errores medios entre 1 —2 %,
mientras que el error méximo no supera el 5%, con lo que el ajuste es lo
suficientemente preciso para que se pueda aplicar en el andlisis del proceso
de enfriamiento de las NS. La gréafica [5.3] muestra la dependencia de los gaps
adimensionales [5.101] con la temperatura adimensional 7. A partir de esta
grafica se observan dos comportamientos asintéticos de los gaps: a medida
que nos acercamos al cero absoluto, el gap de energia tiende a infinito, lo que
implica que en el estado base las nucleones requeririan una energfa infinita
para pasar al estado superfluido. Por otro lado, a medida que nos acercamos a
la temperatura critica (7 — 1), el gap de energia se aproxima asintéticamente
a la energia térmica correspondiente a esa temperatura, v =~ 1 = A(T,) ~
kT.,.

Determinaremos a continuacién la emisividad de neutrinos producidos en

Dependencia del gap adimensional v con la temperatura adimensional T
Se presentan las graficas para v,, vy y v

100

— Superfluidez tipo A
— Superfluidez tipo B
—— Superfluidez tipo C
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Figura 5.3: Comportamiento del gap adimensional v = % en funcion de la

temperatura adimensional 7 = T'/T.. Nétese la escala logaritmica en el eje

vertical.
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el proceso DUrca, en las fases superfluidas de la materia nuclear densa en
las NS, para lo cual reescribimos a continuacién la expresion inicial para la
emisividad de neutrinos [17), [135]:

b _ Ldlp | e P
@ = 2/ Ll;[l (27r)3] 2e.(2m)3 2¢,(2m)3
x  (2m)*0(E; — E)o(Py — Py, L) | |M]O. (5.102)

spins

En la ecuacién (5.102)), p; es el momentum de los nucleones (1 para el neutrén
y 2 para el proton), pe, €. son, respectivamente, el momentum y energia del
electrén, p,,e, son el momentum y energia del neutrino, y las funciones
delta describen la conservacién de energia y momentum en la reaccién. Por
otro lado, L representa el producto de los factores de bloqueo que deben
introducirse en la emisividad, de la misma forma que se hizo en el capitulo
anterior, mientras que Zspins |M|? representa la amplitud de la reaccién,

sumada sobre todos los estados de iniciales y finales de espin. La funcion
de Heaviside O se ha introducido explicitamente para recordar que, a menos
que los momenta de neutrén, protén y electron satisfagan la desigualdad
triangular, la emisién de neutrinos por el proceso DUrca estara prohibido.
Después de descomponer las integrales sobre las direcciones y magnitudes de
los momenta, la emisividad de neutrinos puede escribirse como el producto
de las siguientes cantidades [167]

4 _
QP = @n)? AIS|M |20, (5.103)
A = [H/dﬁj] 5 (ij) : (5.104)
3
I = / dmu |: / dz;f(x; ] ) (Z x; —xl,> , (5.105)
3
S = [lprim;. (5.106)

Las ecuaciones (5.103])-([5.106|) coinciden con las presentadas en el capitulo
anterior y la notacion y terminologia son equivalentes.

Al resolver las integrales que aparecen en las ecuaciones ([5.103))-(5.106) se

obtiene la siguiente expresion para la emisividad de neutrinos liberados a
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través del proceso DUrca [17, 30]

457 MMy e
QP = G2 cos* Oc(f? + 39124)711—()123

10080

1/3 * *

~ 4.00 x 1077 [ Me 1 mym
. no

(kT)°,

T30 (erg em™ s7'). (5.107)

Proceso DUrca en la materia superfluida

La principal contribucién a la producciéon de neutrinos en la materia no su-
perfluida viene de los nucleones con energias tales que |¢ — u| < kT. El
espectro de los nucleones en la materia superfluida contiene un gap de en-
ergia, ecuacion , que suprime la reaccién. La esencia de la disminucién
es la misma que se presenta en la disminucion de la capacidad calorifica por
la superfluidez fuerte [168].

Para generalizar la expresion para la emisividad del proceso DUrca incluyen-
do el comportamiento de la materia superfluida, debemos introducir la ex-
presién para la energia ¢(p;), incluyendo el gap, ecuacion ((5.94)).
Asumiremos que los protones, j = 2, forman pares de Cooper de tipo A,
mientras que los neutrones, 7 = 1, pueden emparejarse en cualquiera de los
tipos: A, B o C. De esta forma, para incorporar la superfluidez en la ecuacion
es suficiente reemplazar x; — z; e introducir un promedio sobre las
orientaciones de py, con lo que la emisividad puede escribirse en la forma [17]

QP = QY R”, (5.108)
donde RP es el factor de supresién para el proceso DUrca, definido por [73]
1
RP(vi,v5) = I’
b A0 w/2 ‘
R”(vi,v) = /EJ(yl,yQ) = / dvsindJ(yi,y2), (5.109)
0

donde 1y, = vy, mientras que y; depende del tipo de superfluidez que se
presente en la materia nucleénica densa, de acuerdo a

YA = VA, yg = vV 1+ 3cos?, Yo = ve sindd, (5.110)

como vimos anteriormente. Por otro lado, la funcién J(yi, ys) estd definida a
través de

J(y1,y2) = I1O/O<>° dz,z) /_O; dzyf(z1) /_O; dza f(22) /_O; dzef(we)d(vy — 21 — 22(— xe);
5.111
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Nuevamente, df2 es el elemento de angulo sélido a lo largo de py, ¢ es el
dngulo entre p; y el eje de cuantizacién, QF es la emisividad en la
materia no superfluida. Finalmente R” es el factor que describe la supresién
en la emisividad del proceso debido a la presencia de las fases superfluidas.
Normalmente se tiene que R” = 1 para nucleones normales (no superfluidos),
y RP < 1 cuando se presenta superfluidez [166].

Superfluidez de neutrones 6 protones

La consideracién del caso en que uno sélo de los bariones alcanza el estado
sup[erf]luido es independiente de cudl de las particulas conforma el superflui-
do [73].

Consideraremos el caso en que soélo los neutrones son superfluidos, con lo que
podemos hacer zo = x2 en las ecuaciones (5.109)) y (5.111)). De esta forma,
RP dependerd sélo de un argumento, v; = v, y del tipo de superfluidez con-
siderada.

Resolver la integral J(y;,y2), dada por , se reduce a calcular integrales
del tipo que aparecen en la teoria de sistemas fuertemente degenerados [169],
cuando se integra sobre las variables z; o x1, obteniéndose la siguiente expre-
sién para el factor de supresién R”:

w/2 0 0
R= 5040/0 dﬁsim?/o d:r,,xf’,/o dxo [f(22)B(xy — 22) + f(—22)B(2, + 22)] -

4576
(5.112)
donde la funcién B(x) esta definida por
x

Ble) = exp(z) — 1

Para temperaturas superiores a la temperatura critica, 7 = T/T, > 1, el
factor de supresién R” = 1, con lo que por encima de la temperatura critica
de aparicién de pares de Cooper de nucleones la emisividad de neutrinos es
la misma que para el caso no superfluido [166].

Cuando la superfluidez es muy fuerte, es decir, para temperaturas mucho
menores que la temperatura critica (7 < 1, v > 1), la emisién de neutrinos
es fuertemente suprimida, debido a la aparicién del gap en la relacién de
dispersion para los bariones, ecuacién ((5.94)) [91].

A partir de la ecuacién es posible obtener el comportamiento asintético
del factor de supresiéon R para el caso 7 < 1, es decir, para temperaturas
inferiores a la temperatura de transicién de fase [I70].
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En este caso, la cantidad 2y = /22 + 32 se vuelve dominante, y su presencia
en las funciones exponenciales bajo la integral restringe en forma consider-
able la regién de integraciéon que contribuye al factor de supresién R”. Para
7 < 1, la expresion entre corchetes en la ecuacion , para superflu-
idez de tipo A o B, es aproximadamente igual a exp(—2z2)O(y, — x,,), donde
z9 & Yo + 0.5(23/y2). En este caso, los valores z ~ \/v3 ¥y 2, < vy son los
términos de mayor contribucién en ([5.112)) [73].

Para superfluidez tipo A, el integrando no depende del angulo ¥, mientras
que en el caso B, al resolver la integral sobre ¢, la contribucién principal se
debe a aquellos valores para los cuales |cosd| < vy Y ? en la vecindad del
minimo del gap de energia (¢ = 7w /2) [161] [165]. Finalmente, si consideramos
que la superfluidez del tipo C es lo suficientemente fuerte, su contribucion
principal a se produce cuando xo ~ x, ~ 1, sin? < 1/vy < 1, que
corresponde al rango de parametros donde la influencia del gap se debilita y
no suprime las pérdidas de energia de forma exponencial, como en los otros
casos. En esta situacion, es suficiente aproximar sinv &~ ¢, y correr el limite
superior de la integral hacia el infinito [165].

Los resultados finales para los comportamientos asintoticos en cada uno de
los casos, cuando 7 < 1y v = vy > 1 son [171]:

252 s 0.0163 1.764
D _ 5.5 _

126 0.00123 1.188
RE = —— vSexp(—v) = —ex (— ) ,
i 45775/3 p(~v) 75 P T
602972
D = T —=9634r% 11
R P 1302 6347 (5.113)

A partir de las expresiones asintéticas para R4, Rg vy R¢, observamos que
las dos primeras son de naturaleza exponencial, mientras que la iltima sigue
una ley de potencias. La reduccién exponencial estd asociada con una “efi-
ciencia de excitacién” de los cuasi-nucleones cerca a la superficie de Fermi en
presencia de un gap de magnitud considerable [73]. El comportamiento po-
tencial caracteristico de la superfluidez tipo C se presenta por la desaparicion
del gap para valores especificos de 6, debido a la dependencia funcional de
F(¥) = sin®4, ya que para el caso de la superfluidez tipo C el gap se anula
en los polos de la esfera de Fermi, independientemente de la temperatura
(F(0) = F(m) = 0), con lo que la superfluidez no afecta a los nucleones que
se mueven a lo largo del eje de cuantizacién [91].
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Para valores intermedios de v, las integrales fueron calculadas numéri-
camente por Levenfish y Yakovlev [166], quienes han publicado estos resulta-
dos en diversos articulos [17,[73]. Ademas de esto, ellos construyeron férmulas
analiticas con el mismo comportamiento asintético presentado en ((5.113)), y

con un margen de error inferior al 1%. A continuacién se presentan los re-
sultados [166]:

5.5
RD = [0.2312 + /(0.7688)2 + (0.14381})2] exp (3.427 ~ /BT UQ) ,

5
RD = [0.2546 +/(0.7454)2 + (0.12841))2] exp (2.701 ~ /@701 ¢ v2) ,

0.5 + (0.092260)? 1
RD — - (1 — J/T+ (04129 2) .
¢ = Ty (018212 £ (01673601 T2 @2 (1 VI (041200)

(5.114)

Las ecuaciones (5.114]), junto con las expresiones para el gap adimensional v
dados por las ecuaciones ((5.101f), permiten encontrar los factores de supresion
en funcién de la temperatura adimensional 7. En la figura [5.4] se muestra la
dependencia de los factores de supresion en funcién de la temperatura.

Observamos de la grafica que el factor de supresién RP presenta desvia-
ciones muy pequenas dependiendo del tipo de superfluidez que presentan
los nucleones, con lo que establecer diferencias, desde un punto de vista ob-
servacional, en cuanto a qué tipo de superfluidez se presenta en una NS
requerird instrumentos muy precisos.
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Factores de supresion R en funcion de temperatura adimensional T
Se presentan las graficas para R A Rg Y Re
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Figura 5.4: Gréfica de los factores de supresion dados por (5.114)) en funcion
de la temperatura adimensional 7




Capitulo 6

Conclusiones

En este trabajo se han analizado diferentes aspectos del proceso de enfria-
miento de Estrellas de Neutrones (NS) a través de la emisién de neutrinos pro-
ducidos principalmente en el niicleo y la corteza de estos objetos astrofisicos.
Para hacer esto, se han determinado las emisividades de neutrinos de los
procesos principales que determinan los escenarios de enfriamiento esandar
y enfriamiento acrecentado: los procesos Urca Directo (DUrca) y Urca Mo-
dificado (MUrca), aunque este trabajo ha realizado una caracterizacién més
completa del primer proceso que del segundo, de acuerdo al objetivo general
que se presento en la Introduccion.

Inicialmente, se determinaron las caracteristicas fisicas generales del sis-
tema en consideracion, lo que nos llevé a comprender la estructura de las
NS como sistemas superdensos en donde la composicién de particulas puede
variar a medida que nos alejamos del centro. Esta caracteristica implica que
al interior de una NS se presenten cambios en la densidad del sistema, que
pueden alcanzar los siete érdenes de magnitud. Debido a que no se tiene un
conocimiento completo de la estructura y composicién de las NS, se han dis-
cutido en la literatura diferentes posibilidades para el contenido de materia
de estos objetos compactos. Este desconocimiento lleva implicita la necesidad
de construir diferentes ecuaciones de estado (EoS), considerando diferentes
posibilidades para el contenido de particulas al interior de las estrellas, al
igual que para las interacciones que se presentan entre ellas.

En este trabajo se ha determinado el perfil densidad de NS modelo a
partir de ocho diferentes EoS para la materia nuclear en el interior de estas
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estrellas. Para hacer esto, se partié de la solucién numérica de las ecuaciones
de estructura de Tolman-Oppenheimer-Volkoff, y se realizé una interpolacion
numérica de los datos obtenidos, con miras a obtener una funcién continua
que describiera los cambios de densidad que se presentan en las diferentes
regiones del interior de una NS. Para cada una de las ocho EoS analizadas,
se determinaron los perfiles para tres modelos diferentes de estrellas, carac-
terizados por su radio y masa total. Estos resultados se presentaron en el
Capitulo [3] donde se muestran las graficas obtenidas para los perfiles densi-
dad de las estrellas modelo analizadas.

A partir de estos resultados se observd que las cantidades fisicas estudi-
adas (densidad, densidades de neutrones y protones, al igual que sus momenta
de Fermi) son mayores para la estrella de mayor masa analizada (1.400M).
Por otro lado, se observé que cuando se consideran NS con contenido de
materia hiperénica (EoS de Pandharipande con hiperones) las variables ana-
lizadas son considerablemente mayores que cuando se considera la materia
nuclear estandar. Para esta EoS, las densidades centrales resultan ser del or-
den de 12pg para la estrella de 1.330M y de 17py para la estrella de masa
1.400 M), lo que muestra que a medida que se consideran composiciones con
contenido de bariones pesados, la EoS se hace mas rigida, con lo que las den-
sidades de protones y neutrones se hacen mucho mas elevadas, debido a que
existen mas canales de produccién de nucleones que al considerar la materia
nuclear estandar.

Se observa ademas, a partir de las graficas presentadas en la seccion
que la variacién de la densidad con la coordenada radial no es tan rapida
para r entre 0 y 5km (aproximadamente), con lo que los modelos analizados
anteriormente en la literatura, en donde se consideraba que la densidad era
aproximadamente constante a lo largo de las diferentes capas que conforman
las estrellas, tiene una validez restringida. Una variacién continua en los per-
files densidad de las NS corresponde, desde nuestro punto de vista, a una
caracterizacion mas realista del interior de las NS, ya que las caracteristicas
gravitacionales y termodinamicas del sistema considerado implican que los
cambios de composicion se realicen de manera paulatina, ya que las densi-
dades de las diferentes regiones favorecen la aparicién de diferentes estados
energéticos para las particulas, con lo que las probabilidades de aparicién de
particulas mas pesadas aumentan a medida que nos acercamos al nticleo de

las NS.
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Posteriormente, se analizaron las caracteristicas del proceso de enfria-
miento de las NS a través de la determinacion de las emisividades de neutrinos
producidos en el proceso Urca Directo (DUrca) y Urca Modificado (MUrca).
Estos dos procesos, que se realizan principalmente en el nticleo y la corteza
de las NS, se consideran los mayores responsables de las pérdidas de energia
al interior de estos objetos astrofisicos. Para caracterizar el enfriamiento, se
calcularon las emisividades de neutrinos para el proceso DUrca (caracteristi-
co del llamado escenario de enfriamiento acrecentado) y se compararon con
las correspondientes al proceso MUrca (caracteristico del escenario estandar
de enfriamiento). De acuerdo a los resultados, se encontré que la emisividad
del proceso DUrca es siete érdenes de magnitud superior a la correspondiente
al proceso MUrca, lo que justifica la denominacién de los dos escenarios de
enfriamiento mencionados.

Para realizar el calculo de las emisividades de neutrinos, se parte inicial-
mente de la regla de oro de Fermi, que permite determinar la tasa correspon-
diente al decaimiento beta del neutrén, caracteristico de los procesos Urca.
En la aplicacion de la regla de oro, se hace fundamental introducir factores
de bloqueo que dan cuenta de la distribucién estadistica de los fermiones que
participan en la reaccion. El trabajo presenta el calculo detallado de la emi-
sividad, asumiendo que la interaccion efectiva entre los nucleones se realiza
a partir del intercambio de piones. El resultado final indica que la emisivi-
dad de neutrinos es proporcional a 7% para el proceso DUrca y a T® para el
proceso MUrca, donde T es la temperatura de la estrella. Posteriormente, se
deriva una expresion relativista para la emisividad de neutrinos en el proceso
DUrca con nucleones en la materia degenerada de las NS, aplicando nueva-
mente la regla de oro de Fermi y dentro del Modelo Estandar de Interacciones
Electrodébiles.

Adicionalmente, se encuentra que la emisividad de ambos procesos es
proporcional a p*/3, donde p es la densidad de la estrella, lo que permitié es-
tablecer una conexién entre la emisividad y la coordenada radial r a partir
del perfil densidad calculado anteriormente.

Un resultado importante de este trabajo es la caracterizacién de las emi-
sividades en funcién de la coordenada radial medida desde el centro de las es-
trellas consideradas. A partir de los perfiles densidad calculados en el Capitu-
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lo se determiné una relacién entre las emisividades de neutrinos para los
procesos DUrca y MUrca, para las ocho EoS analizadas y para las tres estre-
llas de diferente masa que se analizaron para cada una de estas EoS. Este pro-
cedimiento permite concluir que las EoS més suaves (en las que se consideran
interacciones similares a las que se presentan en la materia nuclear estandar
entre nucleones y electrones) son las que presentan emisividades més bajas,
mientras que las estrellas con contenido de bariones pesados (hiperones) pre-
sentarfan emisividades de neutrinos considerablemente més elevadas. Estas
consideraciones pueden revisarse en el Capitulo [4]

Adicionalmente, se calcularon las luminosidades totales de neutrinos a
partir de la integracién numérica de las emisividades calculadas para ambos
procesos, permitiendo realizar una comparaciéon entre resultados obtenidos
para diferentes EoS. A partir de las tablas y se observa que las
luminosidades correspondientes a diferentes EoS son muy similares, con lo
que la identificacion de la composicion de una NS a partir de la luminosidad
total de neutrinos, como se ha planteado por diferentes autores ([I7], por
ejemplo), requeriria medidas de la luminosidad de neutrinos con una precisién
muy alta.

Para obtener una caracterizacién mas completa del proceso de enfriamien-
to, se calcula nuevamente la emisividad de neutrinos para el proceso DUrca,
en el marco de la Teoria de Campo Medio Relativista, obteniendo una expre-
sion que integra los efectos del retroceso de nucleones, la violacién de paridad
y las interacciones pseudo-escalares entre los nucleones. Este tratamiento se
realiza en el Capitulo [5] Un resultado importante de este Capitulo es la ob-
tencion de una condicion bajo la cual puede presentarse el proceso DUrca al
interior de las NS, implicando que el proceso es posible para momenta del
neutrén inferior a 309.081MeV .

Finalmente, se determinaron los factores de supresion para la emisividad
del proceso DUrca cuando aparecen fases superfluidas de nucleones al interi-
or de las NS, por debajo de la temperatura de aparicion de pares de Cooper
de nucleones. Se encontré que el factor de supresion que caracteriza la emi-
sividad en este caso depende de la temperatura de la estrella, pero presenta
desviaciones muy pequenas dependiendo del tipo de superfluidez que presen-
ten los nucleones, con lo que establecer diferencias, desde un punto de vista
observacional, en cuanto a qué tipo de superfluidez se presenta en una NS,
requerird observaciones muy precisas.




Apéndice A

Derivacion de las ecuaciones
TOV

La solucion en la region exterior de los objetos compactos no rotantes esta da-
da en términos de la solucién de Schwarzschild. Las ecuaciones que mode-
lan el equilibrio hidrostatico de las NS’s pueden obtenerse a partir de las
ecuaciones de campo de Einstein o usando un principio variacional. En esta
seccion obtendremos las ecuaciones de equilibrio de una NS por el segundo
método.

A.1 Soluciéon de Schwarzschild de las ecua-

ciones de campo de Einstein
A partir de la ecuacién (3.2)), presentada en la seccién [3.1.1) obtendremos la
solucién de Schwarzschild de las ecuaciones de Einstein para la regién exterior

a una estrella esférica en reposo, siguiendo el razonamiento presentado en [20,
172]. Reescribimos a continuacién la ecuacién (3.2)

dr? = e dt? — 220 dr? — r2d6% — 12 sin® fd?. (A.1)

Podemos obtener los elementos del tensor métrico comparando con la forma
general del elemento de longitud dr? = g, dx"dz” [48):
Joo = €2V(T)> g11 = —€2A(T)> 922 = —7"2> g33 = —r?sin* 0

Juv = glw =0, H 7é V. (AQ)

126
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Ya que el tensor métrico y su inverso satisfacen la relaciéon g,,g"" = 07,
tenemos que, para este caso especial, g, = 1/¢g"* (no sumar sobre ).
Usando la definicion de los simbolos de Christoffel de segundo tipo,

1
Fi\w - §g>\ﬁ(gm/7u + Grpy — guu,m)7 (A?))

y reemplazando las componentes del tensor métrico dadas por (A.2)), obte-
nemos las siguientes componentes no nulas:

0 _ 100 _
Lor = 59 "9oon =V,
1 _ 1 11 1 2=
I'oo = —39 9goo1 =Ve€ ( ),
1 _ 111 oy
'y = 359 9u1= X,
1 _ 1,11 _ —2)
[y = =59 9221 = —Tre 7,
e 1,11 _ —2X ;. 2
[33= —359 gs331 = —re 7sin"0,
1
2 1,22 _
[y = 59779221 = —,
r
1
3 _ 1 33 .
Iy = 597709331 = ;,
3 1,33 _
53 = 397¢gs32 = cotb,
3 = —%gmggg,g = —sin# cosd.

(A4)

A partir de las ecuaciones , podemos obtener las componentes diago-
nales del tensor de Ricci, dadas por:

Ry =T%,,—T%,, —To 0 +T%I7 (A.5)

pov,v pv,o ur o va

/
Roo = <—I/// + )\IV/ — I//2 -+ 2—1/) 62(1/7)\),

,
2\
Ry = /' =\ + 2 -
.
Ryy = (1471 —rN)e ™ —1,
Ry = sin®0 ((L+rv/ —rXN)e ™ — 1) = sin® 0 Ryp. (A.6)

La ecuacion de campo de Einstein, para el espacio libre exterior a un objeto
esférico, se escribe como [20), 48]

1
G =R, — égﬂyR =0, (A.7)
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donde R es el escalar de Ricci, definido como R = Rf, es decir, la contraccion
del tensor de Ricci. A partir de esta ecuacién vemos que R, = %gWR, con
lo que, al multiplicar por g** y sumar sobre «, obtenemos:

1
guaij = Eguag;wRa
1
R = -0°R.
v 2 12

(A.8)

Contrayendo oo = v, obtenemos R}, = %(55 R, con lo que R = %R y obtenemos
finalmente que el escalar de Ricci se anula en el espacio exterior al objeto

esférico.
A partir de la ecuacién (A.7]), vemos que

Gnw=0=>R=0= R, =0, (A.9)

con lo que, al igualar (A.6]) a cero, se obtiene el sistema de ecuaciones dife-
renciales

2V
VNV == =,
r
2N
I/// _ /V/ + I//2 _ — ()7
r

(1+7r/ —rN)e ™ —1=0,
(A.10)

que, al sumar las dos primeras ecuaciones nos lleva a la condicién v/ + X = 0.
Al integrar esta ecuacion se obtiene v+ \ = ¢1, donde ¢; es una constante arbi-
traria. Ya que cuando r — oo (muy lejos del objeto esférico) el espacio-tiempo
no se debe ver afectado por la estrella, y la métrica debe reducirse a la
métrica de Minkowski, debemos tener que

lim v = lim A =0, (A.11)
r—r00 T—00
con lo que el valor de ¢; es cero. De esta forma, tenemos que A\ = —v.

Reemplazando este resultado en la tercera de las ecuaciones (A.10)) se obtiene:
(1+r/ —rN)e ™ -1 = 0,
(1+2r/)e* = 1,

¥ =1-2 (A.12)
T
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donde la ultima relacion se obtiene a partir de la integracién de la ecuacion
anterior, y co es otra constante arbitraria determinada por las condiciones de
frontera.

De esta forma, la métrica se escribe finalmente como

c co\ 1
dr? = (1 - —2> dt? — (1 - —2) dr? — r2d6® — r?sin?0dé?. (A.13)
r r

Para determinar el valor de ¢y, analizamos la aproximacién newtoniana [99]
125] [173], en la que consideramos una particula moviéndose lentamente (es
decir, con una velocidad v < ¢) en un campo gravitacional estacionario débil,
con lo que la ecuacién de las geodésicas,

d?z* ., dxtdz”

—_— =0 A.14
dr? "odr dr ’ ( )
se reduce a ,
Az dx®
— 4TI = =0 A.15
dr? + oo < dr ) ’ ( )
ya que podemos despreciar “il—”f (1 =1,2,3) respecto a ddito = cj—i,

Ya que el campo gravitacional es estacionario, g,, es independiente del tiem-
po, con lo que

1 1 1 8900
F“ = —gh" K K - k) — T X pr kK — T X ;m_.
00 = 59 (90,0 + 910,0 — Goo,x) 9" goo, 59"

5 (A.16)

Ya que el campo es débil, podemos aproximar la métrica g,3 por una desviaciéon
de la métrica Minkowskiana:

9ap = Nap + hap  con  |hag| < 1. (A.17)

Asi, a primer orden en h,s tendremos:

1 8h00 1 6h00
Fu . (mHK hHE ke

(A.18)

Usando este resultado en ((A.15)) obtenemos:

2 b 2
T ln““—ahooﬁ <£) =0. (A.19)

dr? 2 oxr dr
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Separando las componentes se obtiene:
d2270 1 8[100 dt d2t
0= Ok 2 — =0
a2~ 27 e © <d7’) = dr? ’
d2 i 1 8h00 9 dt d2$i 1 8h00 2 dt
2" e \dr 7 e 4 200 \dr) ~ =0

dr?
A partir de la primera de estas ecuaciones vemos que t(7) = @17 + a3, con
lo que la segunda ecuacién queda

d°7
dt?

0=

1,2
= —502Vh00, (A.20)

- _
comparando con la segunda ley de Newton ¢£ = £ — —%, vemos que

dt? m
2 . .
% = % + a3 (con a3 una constante arbitraria), donde ® es la energia
potencial gravitacional que, para un objeto esférico de masa M, estd dada

por
o(r) = - (A.21)

r

donde G es la constante de gravitacién universal de Newton, con lo que

2GM
c2r

hgo = — + as. (A22)

Debido a que el sistema coordenado debe ser Minkowskiano cuando r — oo,
tenemos que az = 0, con lo que, para la aproximacién Newtoniana:

2GM
c2r

goo = Moo + hoo = 1 — - (A.23)

Asi, para la aproximacion de campo débil el elemento de longitud queda:

2GM
dr? = < f’r > dt? — dr? — r?d#* — r?sin® 0do°. (A.24)

Comparando la aproximacion Newtoniana con el elemento de longitud
para la solucion de Schwarzschild, ecuacién , vemos que la constante
de integracion ¢y debe ser ¢y = QfQM [22, 99, [125] 173], con lo que la métrica
de Schwarzschild queda finalmente:

2G M 2GM\
dr? = <1 _% >dt2— (1 _% ) dr? —r?df* — r*sin® 0d¢*. (A.25)

c2r c2r
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La solucion de Schwarzschild es exacta, y, a medida que » — o0, el espacio-
tiempo de Schwarzschild se aproxima al de Minkowski, como se esperaba.
Para esta solucién, por fuera del cuerpo esférico de masa M, la distribucién
de materia al interior del objeto es irrelevante, de la misma forma que en la
Fisica Newtoniana.

A.2 Ecuaciones TOV

Encontraremos ahora las ecuaciones para la estructura interna de un cuerpo
esféricamente simétrico en reposo, es decir, las ecuaciones de Tolman, Oppen-
heimer y Volkoff, que representan la reduccion de las ecuaciones de Einstein
para el interior de una estrella esférica, relativista y estatica, siguiendo el
razonamiento presentado en [66], 67, 174, I75] [176].

Para este fin, requerimos que la masa total de la estrella, dada por

M(r) = 47r/ pr'2dr’, (A.26)
0

sea un extremo con respecto a variaciones eulerianas adiabaticas en que el
numero de bariones

N = /0 "’ 47r?n(r) <1 — QG—W) o dr, (A.27)

c2r

permanezca constantdﬂ. En la ecuacién , n(r) representa la densidad de
bariones en un radio r.

Usando el método de los multiplicadores de Lagrange, buscamos una cons-
tante A de tal forma que M + AN permanezca estacionario con respecto a
variaciones eulerianas arbitrarias.

IEn la ecuacién se ha utilizado la métrica derivada de la ecuacién , ex-
tendida a la regién interior, en la que el inico cambio que se presenta es que, debido a que
tratamos con una regién interior, la masa que influye sobre un cascarén esférico de radio
r es la masa contenida en ese cascarén, M (r) [20].
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De las ecuaciones (A.26]) y (A.27) obtenemos

oM + )\6]\7:/ 4r?8p(r)dr,
0

5 ~1/2
+ )\/ 4r? <1 - w) on(r)dr,
0 cAr
2G M (r)

c2r

G 00 —3/2
+ )\g Ay <1 — ) n(r)dM(r)dr =0, (A.28)
0
donde se han extendido los limites de integracién a [0, cc), teniendo en cuenta
que p(r) =0y n(r) = 0 para r > R.
Usando la ecuacion y cambiando el orden de integracién encontramos
que el dltimo término en la ecuacion ((A.28) se escribe como

y & / ( ZGCZ (r >)_3/2n(7“)d7' /0 a5 p( Y,
= )\62 i [ /O T4 mr' (1— QGL()>_3/2n(r/)dr’] 4 Sp(r)dr.

c2r!
(A.29)

Para cambios adiabdticos, la primera ley de la termodindamica se convierte
en ou = —Pdév, donde u y v son la energia y el volumen por barion, respecti-
vamente, dados por v = 2~ y v = + [94] [I77]. En estos términos, la primera

ley se expresa como
pc 1
o + Pé =0. (A.30)
n n

A partir de esta ecuacién, tomando las variaciones y reorganizando, obtene-

mos la variaciéon del niimero de bariones:

2
ne

A.31

on = P+pc25p (A.31)

Las ecuaciones (A.29) y (A.31) llevan a escribir la ecuacion (A.28)) como
sigue:

1+

[e’e] 2 _1/2
0 = 6M+ AN = / 4mp? |14 2nlr)e (1——2GM (r))
0

P+ pc? c2r

G [Ty (1 _ W)‘?’”nwdri So(r)dr. (A2)

02 027“’
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Debido a que d M +A0 N debe ser igual a cero para variaciones arbitrariamente
pequenas de dp, la ecuacién m lleva directamente a la relacion

1 n 2GM (r 2GM (1)
— = - == = 4 i g
A P+ pc? ( cAr ) / mrn(r ( c2r! ) dr

(A.33)
Ya que A\ es una constante, y por ende independiente de r, la derivada de
(A.33]) respecto a r es:

dn B n dpP L 2 dp 1 2GM (r) ~1/2
P+pc2 (P4 pc?)? \ dr dr c2r

ne? (47TGpr - GM(r)> ( | 2GM(r) ) e

0 = ¢

* P + pc? c? c2r? c2r
4 2GM(r)\
_ W(inr (1 _ GT(T)) ' (A.34)
c cAr
De la ecuacion (A.31)) tenemos que
2d P 2 d
cap _ Thpein (A.35)

dr — ndr’
con lo que la ecuacion ((A.35)) implica que el primer término en el lado derecho
de la ecuacion (A.34)) se reduzca a
—nc®  dP (1 2GM(T)>_1/2

B (A.36)

c2r
Se sigue entonces que la ecuacién (A.34)) se convierte en
,dP 2GM(r)\ ™ Arr®P
r?— = —g(P + pc?) (1 _ 2GMr) <T>> (M(T) + 0 ) : (A.37)

dr c? c2r c?

Esta ecuacién puede escribirse equivalentemente como

ar _ _GM(r) (1 L ﬁ) (1 + ﬂ) (1 _ M) - (A.38)

dr r2 pc? M (r)c? c2r

La ecuacion es la ecuacion para el equilibrio hidrostatico en relatividad
general y se conoce como la ecuacion Tolman-Oppenheimer-Volkoff. Esta
ecuacion se reduce a la ecuacién Newtoniana de equilibrio hidrostatico en el
limite no relativista [66].




Apéndice B

Interpolacién numérica del
perfil densidad

B.1 Meétodo de Interpolacién de Lagrange

El método de interpolacién por polinomios de Lagrange [I78] consiste en
ajustar un conjunto de datos a un polinomio de grado n, de forma recursiva.
Por lo general, los datos se presentan en la forma tabular que se muestra en

la tabla [B.1l

i T i) Ce Tn

f@o) | flan) | fla) | - | [(2n)

Cuadro B.1: Conjunto de datos a interpolar usando el método de los poli-
nomios de Lagrange

Asumimos que un polinomio de primer grado p;(x) ajusta los datos entre
(o, f(x0)) v (x1, f(x1)), con lo que puede escribirse como

p(z) = ao(x — 1) + a1 (z — xp), (B.1)

donde ag y a; estan dados por

f(x()) - pl(xo) - aO(IO - xl) = Qg = (ii:)(f;)1)7
flan) =pi(an) = ez — ) = ar = (xfl(i)o). (B.2)
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De esta forma p(x) serd

o) = 2= ) 4 (o ) = o) Lofa) + o)),

(B.3)

donde Lg(x) y Li(x), denominados polinomios de Lagrange, estan dados por
(=) x:(x—aco)

Lo(z) = o=z Ly(x) o —z0) (B.4)

Para ajustar un polinomio de segundo grado que pase por (xg, f(z0)), (x1, f(z1))
y (za, f(x2)), escribimos

pa() = ag(x — x1)(x — 22) + a1 (z — x0) (z — x2) + az(x — o) (x — 1), (B.5)

con lo que los coeficientes ag, a; y as seran

f (o) . f(xy) o — f(x2)
(zo — x1)(zo — 22)  (x1—xo)(w1 —22) (w2 — o) (g — x1)

(B.6)

ag =

y el polinomio de segundo grado ps(z) puede escribirse como

pa(r) = f(zo)Lo(x) + f(z1)Li(x) + f(22)La(2), (B.7)

con los polinomios de Lagrange

Lo(z) = (xo—:cligxo—xg)’

Lip) = I

L) = (59
En general, para el polinomio de 7 — ésimo grado tendremos:
) = F(0)Lo(w) + £ (@) Lae)++ -+ F () L Zm (@), (B9)

donde los polinomios de Lagrange L;(z) estan dados por la expresién

x—%

(B.10)

QM
III:
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B.2 Interpolacién del Perfil Densidad

Los datos a interpolar, para cada una de las EoS analizadas, se obtuvieron
a partir del articulo “A numerical survey of neutron star crustal density
profiles” [16]. En este articulo se calculan las densidades de la regién corres-
pondiente a la corteza de estrellas de neutrones, para diferentes modelos de
ecuaciones de estado.

A continuacién se presentan los datos de densidad a interpolar, obtenidos
de [16], para la ecuacion de estado de Pandharipande (neutrones).

M = 1.330My R =10.006km | M = 1.400Mo, R=9.867km | M = 1.6568My R = 8.492km

c=1—¢ p (g em™3) r=1—¢ p (g em™3) r=1-—% p (g em™3)

0.0 7.866 0.0 7.863 0.0 7.866

1.13773 x 1077 1.319 x 10T 1.28891 x 109 1.360 x 10T 9.91795 x 10~ 10 1.447 x 10T

2.39423 x 10~8 4.972 x 10T 2.23090 x 10~8 5.120 x 107 1.27579 x 10~—8 5.428 x 101

1.41172 x 107 1.874 x 102 1.31095 x 10— 7 1.927 x 102 7.44405 x 10~8 2.037 x 102

6.75515 x 10~7 7.066 x 102 6.21865 x 10~7 7.252 x 102 3.46816 x 10~ 7 7.642 x 102

2.35836 x 10~6 2.664 x 103 2.17080 x 10~6 2.730 x 103 1.19743 x 10~ ° 2.867 x 103

6.95373 x 106 1.004 x 10% 6.34094 x 10~6 1.027 x 107 3.47397 x 10~ 6 1.076 x 107

1.94642 x 10~ ° 3.786 x 107 1.77038 x 10~ P 3.866 x 10% 9.73952 x 106 4.037 x 10%

5.14517 x 10~° 1.427 x 10° 4.67151 x 10~? 1.455 x 10° 2.53765 x 10~° 1.515 x 10°

1.26075 x 10~4% 5.382 x 10° 1.14160 x 10—% 5.477 x 10° 6.23815 x 10~ P 5.683 x 10°

2.88548 x 10~ 7 2.029 x 10° 2.60880 x 10~—1 2.061 x 10° 1.40445 x 10~4% 2.132 x 10°

6.06912 x 104 7.649 x 10° 5.47153 x 10~ 4% 7.758 x 10° 2.93273 x 104 8.001 x 10°

1.14403 x 10=3 2.884 x 107 1.03012 x 103 2.920 x 107 5.56213 x 10~ % 3.002 x 107

2.05310 x 10~3 1.087 x 108 1.84738 x 103 1.099 x 108 9.86545 x 10—% 1.126 x 108

3.46132 x 10~ 3 4.099 x 108 3.11233 x 10~ 3 4.136 x 108 1.65994 x 103 4.226 x 108

5.44170 x 103 1.545 x 109 4.89128 x 10~3 1.557 x 107 2.61038 x 10~ 3 1.586 x 109

8.57267 x 10~ 3 5.826 x 109 7.70080 x 10~3 5.859 x 109 4.10792 x 1073 5.950 x 109

1.28894 x 102 2.196 x 1010 1.15691 x 10—2  2.205 x 1019 6.20721 x 10~3 2.233 x 1010

1.89605 x 102 8.280 x 1010 1.70260 x 10-2  8.299 x 1010 9.14044 x 103 8.377 x 1010

2.54733 x 10~2 3.122 x 10T 2.28786 x 10~2  3.124 x 1011 1.22832 x 10—2 3.143 x 10T

3.04385 x 10~2 1.177 x 1012 2.73482 x 10~2  1.176 x 1012 1.47004 x 10—2 1.179 x 1012

3.39494 x 10~ 2 4.437 x 1012 3.05103 x 10~2  4.425 x 1012 1.64164 x 102 4.425 x 1012

4.0299 x 10~ 2 1.673 x 1013 3.62239 x 102 1.665 x 1013 1.94675 x 102 1.660 x 1013

5.34854 x 10~2 6.306 x 1013 4.81026 x 10~2  6.268 x 1013 2.59768 x 10~ 2 6.230 x 1013

9.62614 x 10~2 2.400 x 101% 8.69610 x 10~2  2.400 x 101% 4.75309 x 102 2.400 x 1013

1.0 1.669 x 101® 1.0 1.830 x 101 1.0 4.100 x 1075

Cuadro B.2: Perfiles de densidad de la corteza para el modelo de Pandhari-
pande (neutrones).

A manera de ejemplo, el algoritmo de interpolacion del perfil de densidad
se presenta en la figura Este cédigo fue escrito en lenguaje C++, y a
partir de su compilacion se obtienen los datos que generan las graficas que
se presentaron en la seccién
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//Este programa se usa para construir la grafica del perfil densidad para una estrella de neutrones que ademés contiene elec
trones y protones, usando la EoS de Pandharipande

NDatos 25
using namespace

i
1e Rho_nuc 2.8el4//La densidad nuclear estandar es 2.8x10"{14}g/cm™3. Se declara global porque se va a usar mucho.

int main()
{
int i;
double Radio 1Densidad[NDatos][2]={{0.0,7.866},{1.13773e-9,1.319¢el},{2.39423e-8,4.972e1},{1.41172e-7,1.874e2},
{6.75515e-7,7.066e2},{2.35836e-6,2.664e3},{6.95373e-6,1.004e4},{1.94642e-5,3.786e4},
{5.14517e-5,1.427e5},{1.26075e-4,5.382e5},{2.88548e-4,2.029%6},{6.06912e-4,7.649e6},
{1.14403e-3,2.884e7},{2.05310e-3,1.087e8},{3.46132e-3,4.0998},{5.44170e-3,1.545e9},
{8.57267e-3,5.826e9},{1.28894e-2,2.196e10},{1.89605e-2,8.280e10},{2.54733e-2,3.122el1},
{3.04385e-2,1.177e12},{3.39494e-2,4.437e12},{4.0299%-2,1.673e13}, {5.34854e-2,6.306el13},
.62614e-2,2.400e14}};//Matriz que guarda los datos en la forma (1-r/R1,\rho)
double RadiolDensidad[NDatos][2];//Matriz para guardar los datos (r,\rho)
0.006;//EL radio de la estrella es R=10.006km, con M=1.330M sol
io 2Densidad[NDatos][2]={{0.0,7.863},{1.28891e-9,1.360el},{2.23090e-8,5.120el1},{1.31095e-7,1.927e2},
.21865e-7,7.252e2},{2.17080e-6,2.730e3}, {6.34094e-6,1.027e4},{1.77038e-5,3.866e4},
{4.67151e-5,1.455e5},{1.14160e-4,5.477e5},{2.60880e-4,2.061e6},{5.47153e-4,7.758e6},
{1.03012e-3,2.920e7},{1.84738e-3,1.099¢e8}, {3.11233e-3,4.136e8},{4.89128e-3,1.557e9},
{7.70080e-3,5.859e9},{1.15691e-2,2.205e10},{1.70260e-2,8.299e10}, {2.28786e-2,3.124ell1},
.73482e-2,1.176e12},{3.05103e-2,4.425e12},{3.6223%-2,1.665e13}, {4.81026e-2,6.268e13}
,{8.69610e-2,2.400e14}};//Matriz que guarda los datos en la forma (1-r/R2,\rho)

2
o

—
@

-~
N

double Radio2Dens d[NDatos][2];

double R2=9.867;//El radio de la estrella es R=9.867km, con M=1.400M sol

double Radio 3Densidad[NDatos][2]={{0.0,7.866},{9.91795e-10,1.447el},{1.27579%-8,5.428el},{7.44405e-8,2.037e2},
{3.46816e-7,7.642e2},{1.19743e-6,2.867e3},{3.47397e-6,1.076e4},{9.73952e-6,4.037e4},
{2.53765e-5,1.515e5},{6.23815e-5,5.683e5}, {1.40445e-4,2.132e6},{2.93273e-4,8.001e6},
{5.56213e-4,3.002e07},{9.86545e-4,1.126e8},{1.65994e-3,4.226e8},{2.61038e-3,1.586e9},
{4.10792e-3,5.950e9},{6.20721e-3,2.233el10}, {9.14044e-3,8.377el10},{1.22832e-2,3.143el1},

.47004e-2,1.179e12},{1.64164e-2,4.425e12},{1.94675e-2,1.660e13}, {2.59768e-2,6.230e13}

+{4.75309e-2,2.400e14}};//Matriz que guarda los datos en la forma (1-r/R2,\rho)

-~
=

double Radio3Dens d[NDatos][2];
double R3=8.492;// radio de la estrella es R=8.492km, con M=1.658M sol
for(i=0;i<NDatos;i++)//Cambia la variable en la primera columna, de 1-r/R a r

RadiolDensidad[i
RadiolDensidad[i
Radio2Densidad[i
Radio2Densidad[i
Radio3Densidad[i
Radio3Densidad[i

0]=R1*(1.0-Radio_1Densidad[i][0]);
b § adio_1Densidad[i][1]/Rho_nuc;
0]=R2*(1.0-Radio_2Densidad[i][0]);
1]=Radio_2Densidad[i][1]/Rho_nuc;
[¢] 3*(1.0-Radio_3Densidad[i][0]);
1]=Radio_3Densidad[i][1]/Rho_nuc;

1
1
1
1
1
1

}
cout<<0.0<<" "<<1.669el5/Rho_nuc<<"' "<<0.8<<" "<<1.830el5/Rho_nuc<<" "<<0.0<<" "<<4.100el5/Rho_nuc<<endl;
for(i=NDatos-1;i>=0;i--)
cout<<setprecision(10)<<RadiolDensidad[i][0]<< <<RadiolDensidad[i][1]<< <<setprecision(10)<<Radio2Densidad[i][0]<<
<<Radio2Densidad[i][1]<< <<setprecision(10)<<Radio3Densidad[i][0]<< <<Radio3Densidad[i][1]<<endl;
return 0;

}

Figura B.1: Cdédigo fuente del programa escrito en C++ para realizar la
interpolacion del perfil densidad con la EoS de Pandharipande (neutrones).

Para calcular numéricamente las densidades de neutrones y protones, se uti-
liz6 el programa que se presenta en la figura [B.2]

El calculo numérico de los Momenta de Fermi del neutrén y el proton se
realizé con el programa que se muestra en la figura
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//Este programa se usa para construir la grafica de la densidad de neutrones y protones en funcidén de la distancia radial,
//usando la ecuacién de estado de Pandharipande para neutrones

using namespace std;

1e NDatos 500

double DensidadNeutrones(double Rho)

rones;
.672e38*Rho;
return n_neutrones;

double DensidadProtones(double Rho)

double n_pe;
n_pe=9.563e35*Rho*Rho;
return n_pe;

int main()

int i;
//Esta matriz contendrd los datos de distancia radial y densidad escalada por rho_nuc: (r,rho):
//Masa=1.336M sol
double RadioDensidadl[NDatos][2]={};
//Masa=1.406M sol
double RadioDensidad2[NDatos][2]={};
//Masa=1.658M sol
double RadioDensidad3[NDatos][2]={};
double R1=10.006;//El radio de la estrella de masa 1.330M _sol es de 10.006km.
double R2=9.867;//El radio de la estrella de masa 1.400M sol es de 9.867km.
double R3=8.492;//El radio de la estrella de masa 1.658M sol es de 8.492km.
for(i=0;i<NDatos;i++){
cout<<RadioDensidadl[i][0]<< <<DensidadNeutrones(RadioDensidadl[i][1] )<< <<DensidadProtones(RadioDensidadl[i][1])<<"#

cout<<RadioDensidad2[i][0]<< <<DensidadNeutrones(RadioDensidad2[i][1])<< <<DensidadProtones(RadioDensidad2[i][1])<<"2
cout<<RadioDensidad3[i][0]<< <<DensidadNeutrones(RadioDensidad3[i][1] )<< <<DensidadProtones(RadioDensidad3[i][1]);

cout<<endl;

}

return 0;

Figura B.2: Cédigo fuente del programa escrito en C+-+ para realizar el
calculo numérico de las densidades de neutrones y protones con la EoS de
Pandharipande (neutrones).
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//Este programa se usa para construir la gréfica de los momenta de Fermi de neutrones y protones,

//usando la EoS de Pandharipande (neutrones)

ofine NDatos 560
using namespace

double Rho nuc=2.8eld;//La densidad nuclear estandar es 2.8x10"{14}g/cm”3. Se declara global porque se va a usar mucho.

double FermiNeutron(double Rho)
double MomentoFermiMeutron;
MomentoFermiNeutron=337.206*pow(Rho,0.33333);
return MomentoFermiNeutron;

double FermiProton(double Rho)

double Mome - Proton;
MomentoFermiProton=60.51086*pow(Rho,0.666667) ;
return MomentoFermiProton;

int main()

int i;

//Estas matrices contienen los datos de densidad obtenidos previamente.

double RadioDensidadl[NDatos][2]={};

double RadioDensidad2[NDatos][2]={};

double RadioDensidad3[NDatos][2]={};

for(i=0;i<NDatos;i++){
cout<<RadioDensidadl[i][0]<<
cout<<RadioDensidad2[i][0]<<
cout<<RadioDensidad3[i][0]<<
cout<<endl;

<<FermiNeutron(RadioDensidadl[i][1] )<<
<<FermiNeutron(RadioDensidad2[i][1])<<
<<FermiNeutron(RadioDensidad3[i][1] )<<

}

return 0;

<<FermiProton(RadioDensidadl[i][1] )<<
<<FermiProton(RadioDensidad2[i][1] )<< 5
<<FermiProton(RadioDensidad3[i][1]);

Figura B.3: Coédigo fuente del programa escrito en C++ para realizar el
calculo numérico de los momenta de Fermi de neutrones y protones con la

EoS de Pandharipande (neutrones).




Apéndice C

Detalles de calculo de las
emisividades de neutrinos para
los procesos DUrca y MUrca

C.1 Calculo de la tasa de decaimiento dife-
rencial dW,;,; para el decaimiento beta
del neutron

En esta seccién se calculara la probabilidad de decaimiento diferencial dW;_, ¢,
dado por la ecuacién (4.7)), que escribimos nuevamente a continuacién
d*p, d&*p. d°p
AW, s = 21(e,, — €, — €0 — €, Hy?—2 ° -
—f ™ ( p ) Z | f | (27’(’)3 (271')3 (27_‘_)3

spins

(C.1)

El decaimiento beta del neutrén puede representarse por el diagrama de
Feynmann que se presenta en la figura |C.1}
Para este diagrama, el Hamiltoniano de interaccion esta dado por

e
H=—J,, C.2
7 (C.2)

donde G = G cos b, con G la constante de Fermi y 6. el &ngulo de Cabibbo
(sinf. = 0.231).
En la ecuacién (C.2)), I* es la corriente débil lepténica, dada por

[*= @Ee/ya(]- + 75)@01/7 (03)

140
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Figura C.1: Diagrama de Feynmann para el decaimiento beta del neutrén

con ., 1, las funciones de onda del electréon y el neutrino, respectivamente,
que pueden expresarse como

Uy —ipyx
¢V = ¢ p con by = <5ua pl/) (04)

En las ecuaciones ((C.4]), los espinores unitarios u. y u, satisfacen las rela-
ciones U ue = 2m, y u,u, = 0, asumiendo que los neutrinos son no masivos.
Por otro lado, J* = (J°,J), es la corriente débil hadrénica, con componentes

JO = fvlb;r,l/}n (interaccién vectorial),

J= —gij)ai@/Jn (interaccion axial-vectorial), (C.5)

en las ecuaciones , fv =1y ga = 1.26 son las constantes de acoplamien-
to vectorial y axial-vectorial, respectivamente, de Gamow-Teller, y (¢}, 02, 03)
es el vector tridimensional cuyas componentes son las matrices de Pauli.
Las funciones de onda del neutrén y el protén se escriben en términos de los
espinores no relativistas xs, Yy como

—ipn T

wn = Xs€ con p, = (5n7 pn)a
P, = xge PP con p, = (€p, Pp)- (C.6)

Por otro lado, la tasa de decaimiento diferencial (C.1]) contiene el elemento
de matriz para el hamiltoniano de interaccién (C.2)), que puede expresarse
€como

G2
Z |Hfi’2 - (27{-)376(3)(1)71 - pp — Pe — py)jaﬁ»caﬁ, (C?)

spins
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en esta ultima expresion,

jaﬂ - Z (Ja)*Jﬂv

spins

Lo = (1)1, (C.8)

spins

son los tensores de corriente electrodébil obtenidos a partir de (C.3)) y (C.5)).

C.1.1 Caélculo de £*P

Para determinar una expresiéon para £’ reemplazamos la corriente débil
leptonica, ecuacion ((C.3)):

L% =" [y 1+ ")) [Uer® (L + 7))

spins

Reemplazando las funciones de onda para el electrén y el neutrino, dadas por

(C.4) obtenemos

£of = Z{ ety (14 ) e"p""”} {—u "t (14 77)

v/ 2€, \2¢, v/ 2¢,

1 .
£ =y [ (2w @y’ (1 + 9w ]

e~V

spins

spins

Para evaluar la expresién ((C.9) vemos que tiene la forma general

> [a(@)Tyu(b)] [a(a)lzu(b)]”

spins

Para evaluar estas expresiones, evaluamos primero el término [a(a)l2u(b)]*
como

[a(a)Tou(b)]” = [uf (@) Tou(b)]" = u! ()T u(a) (C.10)

teniento en cuenta que 7°T = 1% y (7°)% = 1, podemos escribir (C.10) como

[a(a)Tau(b)]" = u!(0)7°1°Ti u(a) = a(b)(y°TE")ula) (C.11)

Uy efipy-:p

V2e, ’

(C.9)
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definiendo 70F£v0 como I'y obtenemos finalmente

[t(a)Tou(b)]* = u(b)'yu(a) (C.12)

Usando el resultado (C.12)) podemos escribir términos de la forma [@(a)" u(b)][a(a)au(b)]*

como

[a(@)Tyu(b)][a(a)C2u(b)]” = [u(a)l1u(d)][u(d)l2u(a)] (C.13)

Usando (C.13]), podemos ahora sumar sobre las orientaciones de spin de la
particula b, usando las relaciones de completez para los espinores wu:

> ulw = (y'p, +me) = (p+me) (C.14)

S

donde m es la masa de la particula representada por el espinor u. Usando
este resultado obtenemos:

> [a(a)Tyu(b))[u(a)T2u(b)]” = a(a lzusb )] Tyu(a)
K (C.15)

Reemplazando la relacién de completez (C.14]) en (C.15)) obtenemos

> la(@)yud)][a(a)l2u(b)]" = a(a)L1(fy + mye)Tou(a) = a(a)Qua)

Sb
(C.16)
en la expresién (C.16) hemos definido la matriz Q = T'y( fpp + mypc)Ty Para
evaluar ((C.16]), sumamos ahora sobre los valores de spin de la particula a, s,:

> “[a(a)Tyu(b)][w(a)Tou(b Z 7 (pa)Qu'* (p,) (C.17)

Sa,Sb

escribiendo explicitamente la multiplicacién matricial en la ecuacién (C.17)
obtenemos:

> [a(a)yu(b)][@(a)Tau(b ZZU ) (pg)iQuu (po);  (C.18)

Sa;Sb
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debido a que la matriz () es independiente del spin s, podemos escribir esta
ecuacion como

> la(a)Cru()][a(@)au(b)] = ZszZﬂ(s")(pa)iu(s“)(m)j

= ZQUZ sa)
> la(@)Tyu(b)][a(a)Du®)]” = ZQij Pa + MaC)ji

Sa;Sb

Pa)i (pa))i

(C.19)

El dltimo término del lado derecho de (C.19)) corresponde a la traza de la
matriz Q( po + mac), con lo que obtenemos finalmente el resultado buscado:

Z [i(a)Tyu(D)][w(a)Tou(b)]* = TrTi( po + mpc)Ta( po +mac)]  (C.20)
Usando ((C.20)), podemos escribir la corriente lepténica (C.9) como
L = —Tr [vﬁ(Hv ) by (L+7° )(ﬁﬁme)}- (C.21)

Usando las propiedades de las matrices de Dirac presentadas en [74], podemos
escribir ((C.21)) como

1

L = ——Tr [Y7poey*(1+7°) (1pep + M)V’ (1 +7°)] .

e-v

Expandiendo los productos y usando los siguientes resultados para las trazas
de productos de matrices de Dirac [I79]:

Tr(1) 4,
Tr(No. impar de 7's) 0,
Tr(v"+") 49",
Tr(y" 7 7)) = A9 — g9 + 9" g""),
Tr(v°) 0,
Tr(y"9""") 0,
Tr(y 4"y ~%) —4ietre, (C.22)

obtenemos la siguiente expresién para £

£oF =

e [8Dvopen(97g""

— 9779°" + g7%g°?) + 8ipuope,”?’], (C.23)
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subiendo los indices realizando las contracciones con los tensores métricos
g", obtenemos finalmente

2 - _afpo
L = — [pep) + 9l — (e pu)g™ + i peppis] - (C29)

€efy

Recordemos que en la ecuacién ((C.24) el subindice v se usa para indicar
propiedades del neutrino (su momentum, en este caso), y no representa un
numero de componente en el espacio-tiempo, como si lo representan las letras

04,57/770-

C.1.2 Caélculo de J8

Calculemos ahora los elementos de matriz de la corriente hadrdénica

TP =31’ (C.25)

spins

Reemplazando J° = x!,x, = 6.0 v J' = —gax|,0?x, obtenemos las siguientes
componentes para J %

jOO = Z(JO)*J022553’553’221:27

ss’

T = YT =D 0w (—gaxtotxs). (C.26)

ss’

usando las siguientes expresiones para los espinores unitarios y las matrices

2 3
1 0
X1/2 = ( 0 ) ) X-1/2 = ( 1 ) ) (C~27)

de Pauli ¢!, 02, 03,

1 _ O 1 2 0 _Z 3 _ 1 0
U_<1 0)’ 0“(1 0)’ “—(o _1)= (C.28)
se obtiene
01 1
otz = (1 0)(1 0)(0>:0’
01 0
X11/201X71/2 = (0 1)(1 0)(1>=0. (C.29)
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De esta forma, obtenemos que
J% =o. (C.30)

De forma completamente anédloga se obtienen los resultados

Jh = Jv=0,
J” = J*=0
JE = J¥=0. (C.31)
Calculemos ahora J'2:
T =3 () = g3 > (o) (do?x). (C.32)

Reemplazando y obtenemos:

Cor(va) (o) () ()

+ (1 0)(? '

+ (0 1)(2J
0
1

+ (0 1)(

‘_712 = g

N

(C.33)
Resolviendo los productos matriciales se obtiene finalmente J'? = 0. El
calculo de los otros elementos no diagonales de J* es similar y arroja el
mismo resultado, con lo que

T =0 Para o # . (C.34)

Finalmente, calculemos J'!:

TN =44 Z XL otxs)?, (C.35)
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reemplazando las ecuaciones (C.27) y ((C.28|) se obtiene:

(o6
s (o (Vs
(CRSIGW:

jll = g

Ny

0 2
1
2
1
< (o))
2
0 1 0
(o) ()]
(C.36)
Resolviendo los productos se obtiene J = 2¢%.
Los calculos para J* y J33 se realizan de forma analoga.
Finalmente, las componentes de 7’ son
2 0 0 0
2
g=|022m 0 0 (C.37)

0 0 293 0
0 O 0 2g§1
C.1.3 Célculo de 3, . |Hji|?

spins

Teniendo ya las expresiones para £ y 7% dadas, respectivamente, por las

ecuaciones ((C.24) y (C.37)), podemos calcular
G? N
ST AP = 20 T (b~ by B~ PITasl
spins
G* ’
— (271.)375(3) (Pn — Py — Pe — py) Z NS
n=0

(C.38)

Reemplazando las componentes apropiadas para J% y £
3
Sogrecet = 2(2pp) = pe - o) + 293 (2025 + pe - D)
n=0
+ 203(20%p; + pe - pu) + +294(20%p), + pe - pu), (C.39)
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agrupando términos semejantes y haciendo p? = ¢, p2 = ¢, se obtiene final-
mente

G2
Z |Hfi|2 = (271-)3;5(3)(1)?1 — Pp = Pe — pu)
spins e~v

X [2e.6, 4 2pe - Py + 205 (38, — Pe - Py)] . (C.40)

Este elemento de matriz suele expresarse en términos de |My;|* como

S IHEP = (27)%% (p, — pp — Pe — Pu)IMl,

spins
2

G
M |? = — [22c6, + 2p. - Py + 295 (3ece, — Pe - Pu)] - (C.41)

C.1.4 Calculo de dW;_
Reemplazando la ecuacién (C.41)) en la ecuacién para dW,_, se obtiene

&’p, d&*p. &Ep,
(2m)3 (2m)3 (2m)3

dWiy = 270(en —p— e — ) Y [Hpil?
spins

dVVz’—>f = (277')45(571 —&p — & — 5u>5(3)(pn — Pp — Pe — pu)

&’p, d’p. d’p,

(2m)3 (2m)3 (2m)3

X

M (C.42)

Debido al degeneramiento de la materia al interior de las NS, y a que los
neutrinos son emitidos en todas las direcciones, el valor promedio del pro-

ducto escalar pe - p, es cero, con lo que el elemento de matriz |My;|* puede
aproximarse como sigue
2 G? 2
‘Mfl| = e [256511 + 2pe “Py+ 29,4(35351/ — Pe - pu)} )
2
M2 ~ o [2ece,(1+ 3g3)] .
|Myi|* ~ 2G*(1+ 3g¢%) = 2G% cos® 0.(1 + 3g7%). (C.43)

Ya que la energia del neutrino es del orden de la temperatura de la estrella,
su momentum es tal que p, ~ kT, con lo que serd mucho mas pequeno que el
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momentum de las otras particulas. Asi, podemos despreciar p, de la funcién
delta que aparece en ((C.42)), con lo que obtenemos

d3pn 1
Wiss G = e

5(5n_5p_56_511)5(3) (pn_pp_pe)|Mfi|2d3pnd3ppd3ped3pu~
(C.44)

Podemos escribir ademés d*p, = p2dp,dSQ, y aprovechar el hecho que, para la

aproximacién de neutrinos no masivos, 53 = plz,, con lo que d°p, = 512,d51,dQV

y, yva que el integrando es independiente del angulo sélido visto por el neu-

trino, d°p, = 4ne2de,.

Con estos resultados, la expresion ((C.44) puede escribirse como

d3py 1
(2m)®  (2m)®

3
d(en —€p—€e— 6,,)(5(3) (Pn—Pp — pe)\Mfi]247re,%d€,, H d®p;.
i=1

(C.45)

dWiaf




150 C.2. CALCULO DE LA INTEGRAL 4,

En esta ultima expresion ¢ = 1 corresponde al neutrén, ¢ = 2 al protén
e i = 3 al electrén. Podemos ademds, usando la relacién relativista E? =
p? +m?, escribir los diferenciales de momentum para el neutrén, el protén y
el electrén, d*p; = p2dp;d€Y;, como pidp; = ppieide; ~ prymide;, donde pr es
el momentum de Fermi y m* es la masa efectiva debido a la interaccién con
las demas particulas de la estrella.
De esta forma, obtenemos la expresién final para dW;_, ngp)’g:

d*p 1
aw; —= = - - — &y ®) n — Pe Mi2
WHf(%)g (%)85(% ep — € — €,)0" (Pn — Pp — Pe) | Mji
3
x dmelde, | [ prymide;dQ;. (C.46)
j=1

C.2 Calculo de la integral Ap

En esta seccién calcularemos el valor de la integral (4.15), que reescribimos
a continuacién

AD = 47T/dQldQQdQ3(5(3) (pl — P2 — pg) (C47)

La funcién delta que aparece en (C.47)) puede escribirse en la forma

52— 01
5 (b — ps — pa) = 8(p2 — [p1 — o)z hma) g
2

donde la integral sobre €2, puede resolverse de forma inmediata, con lo que
el factor de espacio de fase A nos queda

Ap = 47r/d§21d935(p2 - ’p; —psl) (C.49)

Y2

Pero |p; — p3| = (p? + p2 — 2p1p3 cos 0;)'/2, donde 6, es el dngulo que forma
p3 respecto a pp. Asi, aprovechando que todas las funciones suaves de los
momenta p; pueden aproximarse reemplazando los momenta de Fermi pg;, la
integral anterior nos queda

41
Ap = —— [ d0dQs8(ps — (p} + 3 — 2p1ps cos 61)'/?). (C.50)

Pro
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Para simplificar esta expresion usamos la siguiente propieadad de la funcién

delta de Dirac: 5
3(fa) = X r

donde {z(} representa el conjunto de soluciones de la ecuacién f(z) = 0, con
lo que obtenemos

zo

4 2 2 .2
Ap = Tﬂ- d¢1dCOS 91d¢3dcos 63p—25 (COS 0, — M) ,
P2 D1P3 2p1ps
47
Ap = —/d¢1d¢3d00593,
PF1PF2PF3
47
A = —(2m)(27)(2),
¥ pFlpF2pF3( >( )( )
3273
S (C.51)
PF1PF2PF3

Esta ecuacién es valida solo si los momenta de Fermi de las particulas satis-
facen la condicion triangular pgy < pre + pr3

C.3 Calculo de la integral Ip

En esta seccién calcularemos el valor de la integral (4.16)), que reescribimos
a continuacién

[o.¢] 3 o
Ip = / dx, x> H/ dejf(x;)0(xy + 29 + 23 — ). (C.52)
0 j=17 00
Para resolver esta integral, primero calculamos la funcion
3 o0
JD(l’V) = H/ dl’Jf($]>5(l'1 + X9 + 23 — l’l,>, (053)
j=177°

para lo cual introducimos la siguiente representacion de la funcién delta[180]

1 [~ .
i(z) = %/ e*dz,

—0o0
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con lo que obtenemos
3 | o . 3
) T, — 1T, | = — dze 7t 6zzxi7
Z ’ 21 /Oo H
i=1 i=1
y la siguiente expresion para la funcion (C.53))

Tp(z,) = % / " dpemie [ / " dpei= f(x)] y (C.54)

— 00 —00

donde la integral

o(z) = / " dwet® f(z) = / Yt (C.55)

se evalta usando el teorema del residuo, como se mostrard a continuacion.
En la ecuacion ((C.55), z debe tener una pequena parte imaginaria para que la
integral converja, con lo que, para hallar una expresién para g(z), resolvemos
la integral cerrada

6'izw
K= ¢ dw , C.56
j{ 14 ew ( )
alrededor del contorno mostrado en la figura [C.2] en la que se muestra el
unico polo de la funciéon %, en w = if.

La integral a lo largo del eje real da g(z), mientras que la integral a lo largo

Im (w)
A
—R + 2ir B R + 2im
Y % I ~
- -~
_R 0 R Re(w)

Figura C.2: Contorno de integracién para evaluar la integral
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de la linea I'm(w) = 27 se evalia haciendo w — w+27i, con lo que se obtiene

K|m(wy=2r = / dw (1 4 ev)~Lelw+2m)

oo

K|Im(w):27r — e—27rz/ dw(l—}-ew)_leizw,

—00

K|Im(w):27r = 6_2m9(2)- (057)

Usando el teorema del residuo, podemos entonces escribir

izw

(C.58)

d izwl w)—1 _ 27z =921 R )
j{ we (1 + e") g(z) —eg(z) i Res 1——

Para calcular el residuo de una funcién racional h(z) = Z 8 podemos usar la
relacién [18]]

Res h(z) = Res p() = p/(zo) ,

=20 =0 q(2)  ¢(2)
con lo que se obtiene

izw eiz(iﬂ')
Res =——=—e ", (C.59)
w=ir | 4+ e¥ err

Reemplazando ((C.59) en ((C.58]) se obtiene

g(z) —eg(z) = —2mie™™,
g(2)(e™ —e™™) = —2mi,
g(z) = m (0.60)

De esta forma, usando el resultado ((C.60)) en la ecuacion (C.54)), Jp(z,) nos
queda

1 [ , ™ s
Jp(z,) = — dze™™ | ———| . C.61
pley) 27 /_oo = L'smh(ﬂz)} ( )
Ya que z debe tener una pequena parte imaginaria, escribimos (C.61)) como

1 co—1€

3
, T
Tp(z) = —— dzeimr | T | .62
pley) 2700 ) ooie = |:Si1’lh(7TZ>1 ( )
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con lo que, haciendo la sustitucién z = 2’ —i y usando el hecho que sinh(7z' —
im) = —sinh(72’) = se obtiene

e~y —oo—ie+i ' T 3
Jp(z,) = — / d em' e [—J : (C.63)

. . -
20 Joo—ieri sinh(7z

Sumando las ecuaciones ((C.62)) y (C.63) obtenemos

3
1 - T
1+e™)Jp(x,) = —=— Q@ dze ™™ | ——| | C.64
( Jp(ey) 27i sinh(7z2) ( )
y, para calcular esta integral, obtenemos la serie de Laurent del integrando,
a partir de la division, término a término, de las series de potencias para
e~ dada por la expresién

» 2 (—iza,)" , 222 S Ztat %S 2028
izzy =1— e v v LA v - ceey
‘ nz:% n! BT T T 10 0
(C.65)
y la funcién sinh®(7z), para la cual usamos la identidad
1
sinh® v = Z(Smh 3z — 3sinhz),
y la expansién en serie de Taylor de la funcién hiperbdlica
o0 2k+1
sinhx = ﬁ7
con lo cual obtenemos
.13 3, L5 13 7 9
sinh®z = 2° + —2° + —a' + +.... (C.66)

27 T 20" T 3024

De esta forma, para calcular el residuo, debemos resolver la division

5.5

. 2222 iz323 24xd 12°xy 2628
g | L—tem, — = 4 = 4 S — et e T (C.67)
d 3.3 w525 137727 417929 ’ ’
ToZ° + =5 + + —+ ...
2 120 3024

cuyo resultado se escribe a continuacién

T ’ 1 1
—12Ty v T (2 2
‘ (sinh(wz)) 25 22 2z (&, +77)

; 3
+ % (ﬁ +7r2x,,) +.... (C.68)
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De esta forma, podemos leer directamente el valor del residuo en z = 0:

3
—12Ty ™ ]'
e —
(smh(wz) )

Res = ——(22 + %), (C.69)
y reemplazando este resultado en la ecuacion ((C.64]) se obtiene finalmente

z2=0 2

m + a2
Ip(z)) = . C.70
Reemplazando (C.70) en (C.52) se obtiene
1 [ x>
= — = dz, ——. 71
/‘ 1+wu 2% 1T en (C.71)
Las integrales que aparecen en la ecuacién ((C.71)) son de la forma [182]
© o ar! 21\ ™" | Ban|
d =(1-2""m (=) —=X =1,2,3,... C.72
/0 7 + ep® ( ) ( P ) 4n " 230 | )

donde B,, son los nimeros de Bernoulli, que representan los coeficientes de
% en la expansién de la funcién [180]

t =
et_1:§ B”ﬁ 0 < |t| < 27.
n=0

En la tabla listamos algunos nimeros de Bernoulli [180].

Bo=1 [B=-1 Bf:% By =0
B4:—% B5:O BG:E B7:0
BSZ_% By =0 BmZ% By =0

Cuadro C.1: Numeros de Bernoulli hasta n = 11.

Usando la ecuacién (C.72) y los nimeros de Bernoulli dados en la tabla
podemos escribir ((C.71)) como

2
Ip = %4L—T%@m4%ﬂ+%u—2*xﬁﬁ%§,
o= (6 0F) o) 2 () (%) (&)
2 \8 8 30) T2\32) 12 ) \12)
Ip = 7_7T6+£7T6
240 504
1, = 2 (C.73)

5040
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C.4 Calculo de la integral A),

En este apéndice se realizard el calculo de la integral angular que aparece al
obtener la emisividad del proceso MUrca, y que escribimos a continuacién en
forma extendida:

Ay =4m / ddQdQ3d Q4 dS2, 5(3)(101 + P2 —P3— P4 — Pe— Pu)- (C-74)

Para simplificar un poco la notacion, definimos p; = ps + pPe + Po-

Para evaluar la integral, consideraremos regiones del espacio de fase en que las
energias de las particulas no se alejan mucho de un intervalo de amplitud £7T
de sus respectivas energias de Fermi. Recordemos ademas que los momenta
de Fermi de los neutrones son mayores que los del protén y el electron, y
que el momentum de Fermi de los neutrinos, de orden kT'/c, es despreciable
comparado con los momenta de las otras particulas.

Considerando estos aspectos, podemos escribir la integral como sigue:

Ay = 4r / A dQydQ3dQ2dQ. 6 (p1 + P2 — Ps — Ps), (C.75)

para lo cual resolvemos primero la integral sobre df)3, escribiendo la funcién
delta como

(5 — Qyyos)
3

¥ (p1 +p2 —P3s — ps) = 0P (ps — [p1 + P2 — Ps|)

I

que, integrando sobre df)3 obtenemos 1, y la integral nos queda
(ps — [p1 + P2 — Psl)
2
D3

Para resolver la integral usamos el teorema del coseno para hallar la
magnitud de p; + p2 — ps, con lo que obtenemos

Ay = 4r / A dQd Q2 dS. . (C.76)

5(ps — [P1 + P2 — Ps|) = 0(ps — [p} + P2 — Ps|® — 2p1|P2 — Ps| cos 61]'/2).

La funcién delta que aparece en la ecuacion anterior puede simplificarse usan-

do la relacién §(f(z)) = >_,, (Tgf(;i‘))‘), donde f(x¢) =0, con lo que se obtiene

d(cos Oy — (pT + |p2 — Ps|* — p3)/(2p1|P2 — Ps|))
p1lp2 — Ps|/ps

d(ps — |p1+ P2 —pPs|) =

)

(C.77)
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lo cual, escrito en esta forma, puede resolverse facilmente sobre d€2;:

?

_ 2 o 2 .2 o
AM — 47T/d91d92d94d96 %5((308 91 (pl + |p2 p8| p3)/(2p1|p2 ps’))
p3 plfpz - ps|/p3

obteniendo como resultado

A (2m)
P1Ps3

Ay

1
/szdQ4dQe—.
‘p2 - psl

Ya que el momentum de Fermi del neutrén es mucho mayor que los momenta
de las otras particulas, tenemos que ps > |ps + pe + P.| = |ps| con lo que,
finalmente, el resultado de la integral sera:

_ An(2m)(4m)®  2m(4m)*
P1p2ps p?}’wn

Am (C.78)

C.5 Calculo de la integral [,

En este apéndice se calculara el valor de la integral sobre las energias adi-
mensionales x;, ,, que aparece en la derivacion de la emisividad de neutrinos
para el proceso MUrca, y que escribimos a continuacion:

Iy = /000 dx,x3 [/_ledx]f(xj)] 4] (Zi: T — x,,) : (C.79)

Esta integral puede escribirse en la forma

IM = /OO d-xuxiJM(aju)a (CSO)
0
donde . .
Ju(z,) = /OO [ d;f(z))0 (Z T — x) . (C.81)
=1 j=1

Evaluamos primero al introducir la siguiente representacion de la fun-

cion delta de Dirac:
1 o
i(z) = %/ e*dz,

—0o0
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con lo que Jy(x,) se escribe como

5
1 o0
Ju(z,) = / dej 1+e%)” %/ dz exp [22 (Zx] —xy)] )
e =

Tulz,) = — dze [/Oo dr(1 + %) “wr,
Tulz,) = — / dze= [g(2)]°. (C.82)

Donde g(z) estd definida de la misma forma que para el célculo de la integral
Jp(z,), ecuacién ((C.55)):

g(z) = /_OO dze™ f(z) = /°° " i

. 1+ev

Usando el resultado dado por (C.60) en la expresién para Jy(x,), ecuacién
(C.82)):

1 [ , T >
) = — dz e~ %y 7
Tur(2) 21 J_ o = e L’sinh(wz)}
1 co—ie ) T 5
Ju(x,) = — dz e | ———| . C.83
w(ey) 2700 ) ooie = e Linh(ﬂz)} ( )

Para obtener un contorno cerrado de integracién, hacemos la sustitucion
z = z' — i, con lo que se obtiene

efx,/ coO—1€e+1 , T 5
J )= — d I —iz'xy, ’
() 27 /_ L Linh(wz’)}

00—1e+1

y asi, sumando estas dos ultimas expresiones para J(z,) se obtiene:

co—ie co—ie+i T 5
1 T T ) = d —i2x,, ’
et 2m[ L e ()

1+ e™) () = — ¢ dz e (m) . (C.84)

271

Para obtener los polos de esta funcion, resolvemos la ecuacién sinh7z =
0, con lo que obtenemos dos soluciones, z = 0 y z = i. De esta forma,
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Im{z)
A
B X i
Y A
0
- ~ > Re(z)

Figura C.3: Contorno de integracién para evaluar la integral

resolvemos la integral a lo largo del contorno de integracién que se muestra
en la figura Asi, usando el teorema del residuo, podemos escribir

eizoy ($)1 , (C.85)

y, para evaluar este residuo, encontraremos una expansion en serie de Laurent

de la funcién .
—12Ty ™
‘ <Sinh(7rz)> ’ (C-86)

para lo cual usamos la siguiente identidad para la funcién hiperbdlica [182]

(14+e™)Jp(z,) = R_eos

1
sinh® x = 1—6(sinh Sx — 5sinh 3z + 10sinh z). (C.87)
Reemplazando la expansién en serie de potencias para el seno hiperbdlico
o0 2k+1
Sinh xr = %,

podemos escribir la ecuacion en la forma

i = LS g i T
= (2k +1)!
! 371
= _6[ o ng4752“”"’H+-~~ . (C88)




160 C.5. CALCULO DE LA INTEGRAL Iy,

Por otro lado, la funcién e™**** tiene la siguiente expansién en serie de po-
tencias

=iz i szu 1 2222 N i3 N 2t izbad 25a8 N
=1—izx, — _ _
n—0 2 6 24 120 720
(C.89)

De esta forma, la expansién en serie de Laurent de la funcién se obtiene
resolviendo la division:

4 4 5.5 6 6
o z2 iz3 atl, _izPxd 20l
5 [1 L2ly — + + = 120 720 1

5 7 23 9 371 11
Z +6z + 52 +4752z + ...

, (C.90)

con lo que se obtiene:

T > 1 X 1 5712 7
—izx v 2 3 2
7 - - R 5Ys v
¢ (sinh(nz)) 25 2’4 223 (xu 3 ) 22 (371, . )

1 xt 27t
| 22 4 522
+ 122<2+7T:c,,+ 6>’
i (x5 hmixd 27wz
_ (v v ud 91
12 (10 3 + 6 ) (C.91)

Asi, a partir de la serie de Laurent podemos leer directamente el residuo
en z = 0, que corresponde al coeficiente de z7':

5 4 4
- T 1 /x 27T
R —izxy — v 5 2 2
par (sinh(ﬂz)) 12 < 2 FomE, 6 ) ’
[ 5] 4 2,.2 4
, T 3T Hhrex T
R B I = — Y X, C.92
=5 |© (sinh(m)) s T2 T (C92)

Reemplazando este resultado en la ecuacién (C.85)) obtenemos la siguiente
expresion para J(z,):

37t (1 5n2 (a2 L( =
=3 v . v i .93
JM<x) 8 <1+€wu>+ 12 (1+6$”)+24 (1+€zy> (Cg)
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Usando la expresion (C.93) podemos finalmente encontrar el valor de la in-
tegral I:

I = / dz, x2Jy (1),
0

3t [ x3 w2 [ xP

I = d v Y a5 d v .
8 ), “ixenr T2 ), Mirew
1 [ 7
+ dz, — (C.94)

24 J, T e

Las integrales que aparecen en ((C.94]) son nuevamente de la forma (C.72)),
con lo que se obtiene

34 _ |By| 57 _ | Be|
I = T (1-272n)* == + (1 —279)(2n)f ===
o= I anen Bl g oyl
1 _ | Bs|
—(1 =27 (2m)8 =, )
+ 24( )(27) G (C.95)

Resolviendo de la misma forma en que se realiz6 el cdlculo para la integral
correspondiente al proceso DUrca se obtiene finalmente

1151378
Iy = . .
M 120960 (C.96)




Apéndice D

Detalles de Calculo de la
amplitud en la teoria de campo
medio

En este anexo se calcula la amplitud para el proceso DUrca, cuando se re-
aliza un analisis usando la teoria de campo medio, como se presento en la

seccion [b.1] del capitulo [5]
De esta forma, calcularemos la amplitud correspondiente al elemento de ma-

triz
GrcosfOc _

My = —i 7 ty(k2) v, (1 + v5)v(—Fk1)

1
X tp(P') CV’Y““‘WCMUWQV-FCA(’W%—FF(]Q“%) un(P).
(D.1)

El cuadrado del elemento de matriz M;, sumado sobre los espines de las
particulas iniciales y finales se obtiene a partir de

(IMP) = 3" MM (D2

162
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De esta forma, tendremos:

G2 cos? 0,

(MmP) = £

La amplitud correspondiente a las corrientes débiles 1éptonicas es idéntica a
la amplitud que se calculé para el decaimiento beta del neutrén en el espacio

+ o+ 4+ +

+

+

+ 4+ o+ + o+ o+

D (k) (1 + ) (= k)]t (k2) (1 + v5)v(—ka)]* x

{C\Q/[UP(P,)/VMU%(P)][up(Pl)'qun(P)]*

M (P (P ity (') g (P
Oy Cality(P')1¥un (P)) 1 (P ) s ()]
Oy CaF ity (P )y (P i1y (P) st (P
O (P)0" gt (P [ty (Pt (P)]*
2M

2,
4(M*)2
A (P gt (P P 0P
CaCy
2M*
Oy Cality (P15t (P) [ (P 0 (P)]
A (Pt (P)][p(P)o* gstn (P)

2M*
Ciltay (P")y*y5twn (P)] [ (P)Y Y5un(P)]

CAF [ty (P")y*y5un(P)][ti,(P') g Y5un(P)]
CaCv Fy [ty (P) g vsun (P)] [ty (P')y un (P)]

U oy (Pt (P (P)o g (P)
CA o[t (P) " v5un (P)] [t (P')Y y5un(P)]

CAFg [tp(P)q"y5un(P)][tp(P')g" v5tn(P)]

[tp(P") 0" qatin (P)][tp(P') o ggun (P)])*

vacio (excepto por el signo negativo del momentum k;):

D (k) v (14 v5)v(=k)] [ (k)7 (1 + 75) (k)" = Trvu(1+7) for(1+5) f

S

= S[QW(lﬁ : k?) -

klquV - klquM + 'L.Euuaﬁktlxkg]

Fq[ap(Pl>UMQQaun(P)][ap(Pl)qy'YSUn(P)]*

(D.3)

(D.4)
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En esta ultima expresion hemos asumido que tanto los neutrinos como los
leptones considerados tienen masas despreciables comparadas con las masas
de los hadrones, lo que es bastante coherente debido a las diferencias de masas
de las especies de estas particulas.

Al calcular la suma sobre los espines de cada uno de los términos anteriores
se obtiene:

S1= S (P )y un(PY[ap (P un(P)* = Triy*(f+ M) (P + M)

S

= A(PMP" —g"(P-P')+ P'P"") 4 4g" (M*)?

Sz = Y [up(P )" un(P))[ap(P)o" P qgun(P)* = Triy*( P +M*)o"Pqs( '+ M")]
S = 2M*[2g"(P - q) — 2¢"P¥ — 2g" (P’ - q) + 2¢" P""]
S = D[y (P ) un (P iy (P )y 15un( P = Ty (P + M 775 '+ M)
S = —4ie"*P P, P}
Sa = [y (P un (Pl (P)q ysun (P)* = Trly" (P + M*)q75( ' + M)
S5 =Y _[p(P')0"* qatin (P)][ip(P)y un (P)]* = g’r[gﬂaqa(/p+ M7(P' + M*)]

S

= 2M*[2g""(P - q) — 2P"q" — 29" (P" - q) + 2P""¢"]
Ss =D _[p(P") 0" qain (P))[ip (P )0  qpun(P)]* = Trlo"qa( P + M*)o*Pas( P+ M*)]

= 4qH(P'Q)P/V+q“(P/~q)PV—2q”(P~P,)qV
— 2PMg°P" +2P*(P'-q)q" — 4g" (P - q)(P' - q)
+ 29" (P-P')+2P"(P-q)¢"
—APMPPY (M 20" (M)

Sz = [p(P)o"* qatun (P))[tp(P)y y5un(P)]* = Tr[o"“qa( P + M* )75 (P + M*)]

= —4iM*["qo Py 4 " q, Py

Ss = Y[y (P)o" quun( P[0 (P)g 5ua(P))* = Trlo"ga( P+ M*)gs (P + M)
= —Qie“a””qaq”PUPp’
Sy = Z[QP(P/)'}/“%un(Pﬂ [tp(P) Y un(P)] = [Ss(p > v)]*

= *4iﬁﬂyaﬁPaP/,3 (D.5)
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En esta ultima ecuacién, la notacién Sy = [S3(p <+ v)]* indica que el

resultado del valor promedio de la suma sobre los espines indicada por Sy
coincide con el complejo conjugado del mismo promedio calculado para la
suma S3, pero intercambiando los indices p y v.

St = Y[y Py ysun(P)[ap(P)o qsun(P)] = [S7(p > via ¢ B))"

S

= —4iM*["P7qa P, + PPqs P)]

St =Y [@y(P' )7 35un(P))[@p(P' )7 y5un(P)] = Triy*ys( £+ M*)3775( £ + M*)]

S

—_ 4[P;LP/U —gl“/(P' P/) +PVP/ﬂ _g,uD(M*)Q]

S12 = Y _[up (P v5un(P)][ap(P')g vsun(P)] = Trly'ys( P+ M*)q73s( £ + M)
! —  AM*[PHg — P
Si3 =Y [tp(P')g"vsun(P)][tp(P)y un(P)] = [Sa(u > v)]*
) = 0
S1a =Y _[ay(P")g" vstn(P)|[ap(P') 0" qgun(P)] = [Ss(p ¢ v,a & )"
S = 2ie""7Pqpq" P, P,
S1s = Y _lup(P)q" v5un(P)][ap(P)y v5un(P)] = [Sia(p ¢+ v)]"

S

— 4M*[Pp.qu _Pl,uqu]
S16 = Y _[Up(P")gd" st (P)| [y (P')g" vsun(P)] = Trlg"ys( P+ M*)q7s(F' + M*)]

S

= 4g" (M)~ (PP

En estas ecuaciones, se utilizé nuevamente la notacion explicada antes para
el intercambio de indices.

Es de anotar que para obtener estos resultados se ha considerado que los
campos espinoriales u,(P’) y u,(P) representan particulas con una misma
masa efectiva M*, que se obtiene a partir de las masas del protén y el neutron
en el background de particulas hadrénicas e intermediarias introducidas a
través del lagrangiano dado en la seccién correspondiente a la aplicacién de
la teorfa de campo medio, capitulo [5] seccién [5.1], ecuacién [5.15]

(D.6)
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De esta forma, la expresiéon para la amplitud (D.3|) se convierte en:

2(lMJ%)

2
G7 cos? 6,

X

+

|:8[g,uu(k1 : k2) - kl,quU - klukZ,u + ieuuaﬁk?kg]}

[40% [(PEPY — g (P P') 4+ PYP'™) 4 dg™ (M")?]

CyvCun[2g" (P - q) — 2¢"P” — 2g" (P - q) + 2¢" P

4iCxCy " P Py Py + CACy Fy(0)

CvCum[2g" (P - q) — 2P q” — 2g"(P" - q) + 2P ¢"]
02

A(M*)2

2P"g*P" + 2P (P - q)q" — 4g"" (P - q)(P" - q)
9"’ ¢*(P - P') +2P"(P - q)q"

5 [4¢"(P - q)P" + ¢"(P"- q)P" — 2¢"(P - P')q"

C'aC
2Pluq2pu 72(M*)2ququ +2gHV(M*)2 2] 0 ]I\Z*NIF oPg q P, Pl
2iCACp "7 qo Py + €7, P, ] 4iCy Cpe" B p, P,B

2iC'AC [eﬂuﬁquPa + Elwﬁpqup]
40124[PHP/1/ _ gll«l/(P . P/) + PI/P/[L _ gMU(M*)Q}

iCsC
AC2 M F,[P"q" — P'"q"] + CACy F,(0) + - ]\Z M €70 qaq" P, P
ACZM*Fy[P*q” — P'"q"] + ACZF q" [(M*)* — (P - P')] (D.7)

Al resolver los productos, realizar las contracciones con los tensores métricos
y agrupar los términos semejantes, se obtiene finalmente

(Ml

+ o+ o+

32G% cos® Oc [(Ch — C3 ) M*(kyka) + (Ca — Cy )2 (k1 P2) (ko Py)
(Ca+ CV)Z(klPl)(k2P2)

[2CA((k1P1)(k2P2) — (k1 P) (ko 1))

CV((klkg)(Ple — M*?) — (ki Py — k1 Py) (ko Py — ko Py))]
CM

L [M*?(kyP2) (3(kaP2) — (k2 P1))

M*2(k1P1)(3(k2P1) — (kaPs)) + (k1ko)(Py Py — M*?)?

(k1 Py + ky Py) (ko Py + ko Po) (P Py))

CAF,(2M* + Fy(M** — (P P2))) [(k1ke)(M*? — (P P2))

(k1 Py — k1 Poy) (ko Py — ko P)]] . (D.8)
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