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Resumen

El descubrimiento de las ondas gravitacionales ha sido de gran importancia para la fisica
fundamental y la astronomia. La existencia de estas ondas es una prueba mas del funcionamiento
de la teoria de la Relatividad General. Mediante la deteccion de las ondas gravitacionales se
pueden detectar binarios de objetos compactos, como agujeros negros y estrellas de neutrones,
a parte de otros eventos. Este trabajo se basa en la detectabilidad de las estrellas de neutrones
recién nacidas, ya sea mediante fusiones de sistemas binarios o colapso de supernovas. En primer
lugar, se hara una introduccién tedrica sobre la relatividad general, y la deduccién matematica
de las ondas gravitacionales a partir de la teoria linealizada. También se explicard la formacién
de las estrellas de neutrones, se comentara la primera deteccién de las ondas gravitacionales
procedentes de una fusion de estrellas de neutrones, GW170817, y su posible remanente. Adem4s,
se comentaran las distintas tasas de la formacion de las estrellas de neutrones, y se utilizard el
modelo de un milisegundo magnetar, para representar caracteristicas de las ondas gravitacionales
(forma de onda) y comparar dos casos distintos: la detectabilidad de la emisién spin-down de
una de estrellas de neutrones nacida por una fusiéon de un sistema binario o por el colapso de
una supernova. Con la relacién senial /ruido, se estudiard a partir de las tasas qué suceso es més
probable.
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1. Introduccion

1.1. Ondas gravitacionales

En el 1915, Einstein publicé la teoria de la Relatividad General (RG), un ano después, se
predijo la existencia de las ondas gravitacionales (GW) como consecuencia de esta teoria. Las
GW son perturbaciones del espacio-tiempo producidas por masas aceleradas, estas ondas se
propagan a la velocidad de la luz.

1.1.1. Relatividad general

La RG es una teoria relativista de la gravitacion cuya idea principal es que la gravedad no
es una fuerza, sino una propiedad geométrica del espacio-tiempo. Los principios fundamentales
de esta teoria son: el principio de equivalencia, la nocién de la curvatura del espacio-tiempo y
el principio de covariancia generalizada. A continuacién, se explican estos tres principios.

e Principio de equivalencia: mediante este principio se puede entender la idea de Eins-
tein de la gravedad como geometria, es decir, que la gravedad no es una interaccion sino que
es un efecto de la curvatura del espacio-tiempo. Este principio surge de la idea de que la masa
inercial y la masa gravitacional son equivalentes. [1] Ademads, este dice que ninguna ley de la
fisica permite detectar un campo gravitacional localmente. En otras palabras, los efectos de la
gravitacién en un marco inercial local, como ocurre en la caida libre, desaparecen. [2]

e Curvatura del espacio-tiempo: esta curvatura surge como consecuencia de introducir
la gravedad, ya que los cuerpos en presencia de un campo gravitatorio siguen trayectorias curvas.
Las curvas de menor longitud que conectan dos puntos en el espacio-tiempo, no son rectas, sino
que son las curvas geodésicas. Estas son conocidas como curvas extremales. La curvatura del
espacio-tiempo se puede definir con el tensor de Riemann, Ry ;, donde todos los indices van de
0 a 3, si este tensor se anula, se obtiene que la superficie es plana. [3]

e Principio de covariancia generalizada: dicho principio es una extension de la Relativi-
dad Especial, y exige que las ecuaciones fisicas sean covariantes, en la Relatividad General, bajo
cualquier transformacion de coordenadas general, y no solo bajo las transformaciones de Lorentz.

Enlazando estas ideas se llega a la ecuacién de campo de Einstein (EFE):

1 81G
Gab = Rab - iRgab = CTTaba (1)
donde Gy es el tensor de Einstein, el cual es un operador diferencial de segundo orden que
estd construido a partir de la métrica del espacio-tiempo. En la parte central de la ecuacién
estd el tensor de Einstein desarollado en términos del tensor de Ricci (contraccién del tensor de
Riemann), R,p, de la curvatura escalar, R, y del tensor métrico, g.5. En el lado derecho de la
ecuacién se tiene el tensor momento-energia, Ty, la constante de gravitaciéon universal, G, y la
velocidad de luz en el vacio, c. El tensor de Ricci es una combinacion de simbolos de Christoffel,
arzb 8Fgc

d
Rab = (Czcb = oxc +ngrcd - db

Los simbolos de Christoffel son:

a gad < a.gdb agdc 6.gbc >

— Taalfe- (2)

bc — 2

Ox¢ = Ozxb  Oxd (3)

La ecuacién (1) se puede interpretar como diez ecuaciones diferenciales parciales, no lineales,
acopladas para el tensor métrico. En el vacio, el tensor Ty, se anula. Esto da lugar a que las



EFE se reduzcan a: Ry, = 0. En dos o tres dimensiones, esto supone que el tensor de curvatura
completo, Ry ;, se anule y de lugar a la ausencia de campos gravitacionales. En cambio, si se
tienen cuatro o mas dimensiones el campo gravitacional puede existir en el vacio.

1.1.2. Linealizacion de las ecuaciones de Einstein

Para comprender las ondas gravitacionales se deben hacer unas simplificaciones de las EFE.
La aproximacion que se tiene que hacer es la de campo débil, esta permite estudiar la expansion
lineal de las ecuaciones alrededor de la métrica del espacio-plano. El resultado obtenido es
conocido como la teoria linealizada [4]. Se empieza escribiendo:

Gab = Mab + haba |hab‘ < 1a (4)

donde 74 es la métrica de Minkowski, la cual viene definida como, n,, = diag(—1, 1,1, 1), que
sirve para subir y bajar indices, mas una pequena perturbacion hyp. Con este método se pueden
despreciar los ordenes superiores, basta quedarse a orden lineal de h,;. Utilizar esta métrica
implica que se esta estudiando el caso de la gravedad “casi Newtoniana”. Los valores numéricos de
los tensores varian en funcién del marco de referencia, eligiendo uno adecuado, donde la simetria
residual de gauge permanece, se hace la transformacién de coordenadas, x* — x'* + £%(x).
La |0,&| tiene que ser inferior o igual al orden de |hgp|. A continuacidn, se utiliza la ley de
transformacion de la métrica y se llega a que la transformacion de menor orden de hg, es:

Gab = Nab + Ny = Tab + hap — 0ap — Opa- (5)

Se puede demostrar mateméticamente que hgp, es un tensor bajo transformaciones de Lo-
rentz. Ninguna rotacién incumple la condicién de |hyp| < 1, en cambio, para los boosts, si que
puede ocurrir, y hay que limitarse a los que cumplan con la condicién. Un boost es una transfor-
macién homogénea de un sistema de referencia a otro con un velocidad v. Haciendo los célculos
pertinentes se obtiene que a orden lineal en hgp, €l tensor de Riemann es:

1
Ruped = 3 (Ov0chad + 0aOdhie — 0u0chivd — OpOachac) - (6)

Por otra parte, las ecuaciones del movimiento linealizadas se pueden reescribir de manera
mas compacta, con las siguientes relaciones, h = na’bhab, hap = hap — %nabh, e invirtiendo, h. =
hap — %%bh- Sustituyendo estas relaciones en (6) y luego el resultado en (1) se llega a:

— — — — 167G
Dhab + 77abacadhcd - acabhac - 808ahbc = _CTTabv (7)
donde 0O, es el operador D’Alembertiano, que viene definido como, 0O = 1)433%0p. Ahora, se
puede utilizar la libertad de gauge, para simplificar el problema se elige el gauge Lorenz. Dicho
gauge implica, Ophe = 0. Por tltimo, se supondra que se estd en el vacio. Con todo esto se llega
a la ecuacion linealizada de Einstein.

Dﬁab =0 (8)

Esta ecuacion es andloga a la ecuacién de ondas electromagnéticas. La solucion es la super-
posicién de ondas planas, las cuales son las ondas gravitacionales, que como ya se ha comentado,
viajan a la velocidad de la luz. Entonces la solucién es:

hab(l') = Aabeik'xa (9)

donde A, es la amplitud de la onda plana y tiene forma de matriz simétrica 4 x 4 y k es
el vector de onda. Al realizar los cdlculos explicados en [4] se llega a que la perturbacién es solo
espacial. Teniendo en cuenta el gauge de Lorenz, el cual dard la condiciéon de que las ondas se



tienen que transportar transversalmente, se llega a las condiciones definidas con el nombre de
transverse-traceless (TT) gauge:

R =0, hi=0, &hy;=0. (10)

Por ultimo, eligiendo que el eje z esté orientado en la direccién de la propagacién de la onda
y teniendo en cuenta que hg es simétrica, se obtiene que la solucion es:

0 O 0 O
o O h+ h>< O 1kex
hab('r) o s —h+ 0 € s (11)
0 O 0 0

donde hy y hyx son las direcciones de polarizaciéon de las ondas gravitacionales. Mediante
el gauge de Lorenz se ha conseguido reducir de 10 grados de libertad a 6, y con la T'T gauge
quedan solo 2 grados de libertad.

1.1.3. Término cuadripolar

Para describir las ondas gravitacionales no es suficiente quedarse con la teoria linealizada.
Con la aproximacién post-Newtoniana nos quedamos en la zona lejana a la fuente, ignoran-
do los efectos radiativos del movimiento de los cuerpos con interaccién gravitacional mutua.
Por lo tanto, en este apartado se observara como varia la determinacién de las ondas gravi-
tacionales producidas por los cuerpos en movimiento. Se hard manteniendo la aproximacion
post-Minkowskiana utilizada en la teoria linealizada. El desarrollo para obtener las férmulas ne-
cesarias para este trabajo no se realizard. Cuando el momento cuadrupolar de masa cambia en
el tiempo, puede producir radiacién gravitacional. Solo el cuadrupolo y los momentos superiores
son capaces de irradiar gravitacionalmente. Esto ocurre porque el monopolo de masa representa
la masa-energia total en un sistema, es decir una cantidad conservada. Por otra parte, el dipolo
de masa corresponde al centro de masa de un sistema y su primera derivada representa un impul-
S0, que también es una cantidad conservada. Ni el monopolo ni el dipolo pueden tener segundas
derivadas distintas de cero, y por lo tanto no pueden producir una deformacién variable en el
tiempo, la cual daria la onda gravitacional. El momento cuadrupolar variable en el tiempo viene
definido como,

I;(t) = / ot T) (:m] - ;r%j) i, (12)

donde p(x) es la densidad, i, j representan cada una las tres coordenadas cartesianas espa-
ciales, e I;; es un tensor de rango 2. Por otra parte, z;z; representa la posicion y r2 es el médulo
de esta. La deformacién de la onda gravitacional a orden més bajo es:

12G r
hij = =20} (= 1) . 13
) r C4 t 1] c < )
Esta ecuacion es conocida como la férmula cuadrupolar. En esta ecuacion vuelve a salir la
velocidad de la luz, ¢ y la constante de gravitacién universal G. Por iltimo, otra expresién que

se necesitara es la de la luminosidad emitida por las ondas gravitacionales:

dE G B\
L_dt_5022<<dt3]> > (14)
ij

Estas expresiones son suficientes para describir la fase inspiral de un sistema binario, ya sea
de estrellas de neutrones, de agujeros negros o de una estrella de neutrones y un agujero negro.
En cambio, no se puede describir la fusién con ellas. En el capitulo 11 de [5] se puede encontrar
detallada esta explicacién.




1.2. Detectores de ondas gravitacionales

Si bien la RG predijo la existencia de las ondas gravitacionales, no fue hasta 100 afios después
de la publicacién de esta teoria, que se produjo la primera deteccién de estas ondas. [6] Aunque
cualquier cuerpo al sufrir una aceleracién de manera repentina puede producir deformaciones en
el espacio-tiempo, a no ser que provengan de fuentes gravitatorias muy energéticas o masivas, tal
y como ocurre en el caso de fusién de agujeros negros o de estrellas de neutrones, no podran ser
detectadas. La primera deteccion directa de las ondas gravitacionales fue el 14 de septiembre de
2015, en el Observatorio de ondas Gravitatorias por Interferometria Léser (LIGO). Esta senal fue
la producida por un agujero negro binario. A continuacién se pueden observar los interferémetros
LIGO, y un esquema basico del funcionamiento de estos.
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(a) Vistas aéreas de los interferémetros LIGO Hanford y (b) Esquema sencillo del interferémetro LIGO.

LIGO Livingston.

Figura 1: Imagenes extraidas de https://www.ligo.caltech.edu/page/ligo-gw-interferometer.

Estos interferémetros estdn basados en el interferémetro de Michelson. Estos detectores mi-
den la deformacién de la onda gravitacional como una diferencia en la longitud de los brazos
ortogonales. En la figura 1b, se ve la forma de los brazos, en cada brazo hay dos espejos, los cua-
les acttian como masas de ensayo y estan separadas una longitud de L = 4 km. Cuando llega una
onda gravitacional varfa la longitud de los brazos, esta alteracion es, AL(t) = 6L, —0L, = h(t)L.
La nueva funcién introducida es, h(t), y es la amplitud de la deformacién de la onda gravita-
cional proyectada sobre el detector. Dicha variacién de los brazos modifica la diferencia de fase
entre los dos campos de luz que regresan al divisor del haz y transmite una senal éptica la cual
es proporcional a la deformacién de la onda gravitacional al fotodetector de salida. En otras
palabras, el haz de una fuente de luz laser se divide en dos haces con el divisor de haz. A conti-
nuacion, los haces viajan por los brazos y son reflejados por los espejos del final de los brazos, y
los haces que vuelven son combinados otra vez en el divisor de haz. Entonces, la superposicién
o interferencia, que dan lugar a un patron de interferencia, indican la deformacion, y es medida
por un sensor de luz.

Para obtener la sensibilidad que se necesita para medir las ondas gravitacionales, se incluyen
mejoras al interferémetro de Michelson. Solo se nombraran las mejoras ya que no son importan-
tes los detalles técnicos para este proyecto, estos se pueden encontrar en [7]. Cada brazo tiene
una cavidad éptica resonante (espejos comentados en el parrafo anterior), un espejo de reciclaje
de energia y uno de senales. Estos anadidos son de utilidad para minimizar el ruido de disparo
de fotones, y mediante otras técnicas se consigue aislar de diversos ruidos, como puede ser el
térmico o el sismico. Al haber una alta sensibilidad a la deformacién se necesita que las masas
de prueba tengan el menor ruido posible de desplazamiento, esto se puede conseguir aislandolas
del ruido sismico, frecuencias bajas, y disenando las masas para que tengan bajo ruido térmico,


https://www.ligo.caltech.edu/page/ligo-gw-interferometer

frecuencias intermedias. Lo que se hace es suspender cada masa de ensayo como la etapa final
de un sistema de péndulo cuddruple, sostenida por una plataforma activa de aislamiento sismico.

Por dltimo, en esta seccion cabe mencionar los diferentes interferémetros que hay inter-
nacionalmente. Estan los interferémetros LIGO en Hanford y Livingston, también estd EGO
(Observatorio Gravitacional Europeo), en Italia, el cual contiene al detector Virgo, en Alemania
estd GEOG600 (brazos de 600 m) y en Japén, estd el detector KAGRA, cuyos brazos miden 3
km.

1.3. Estrellas de neutrones

En este trabajo nos centraremos en las estrellas de neutrones (NS), por ello, en este apartado
se explicard qué es una NS, algunas de sus caracteristicas y la explicacion de como se forman.

FEn 1933 Baade y Zwicky propusieron la existencia de las estrellas de neutrones, estas son
remanentes estelares que provienen de la muerte estelar de supernovas de tipo II, Ib o Ic. Las
NS suelen tener una masa que oscila entre 1.35 M® y 2.1 M®, y un radio medio entre 10 y 12
km, ademés tienen una densidad en el nicleo muy alta, del orden de 10'7 kg/m3. La presién de
Fermi de la mecéanica cuantica de los neutrones y otras particulas en el interior, ayuda a evitar
el colapso gravitacional. En la siguiente figura se pueden observar las distintas capas, con sus
respectivas densidades, grosores y particulas.

outer crust 0.3-0.5 km
ions, electrons

inner crust 1-2 km
electrons, neutrons, nuclei

outer core ~ 9 km
neutron-proton Fermi liquid

few % electron Fermi gas

inner core 0-3 km

quark gluon plasma?

Figura 2: Representacién de las partes de una NS. Imagen extraida de [8].

Las estrellas de neutrones son fuentes de radio, rayos X, rayos gamma, y ondas gravitacio-
nales. Los pulsares, estrellas de neutrones que emiten radiacién de manera periédica, pueden
emitir la radiacién en todas las frecuencias, desde radio hasta rayos gamma y épticos. Algunas
estrellas de neutrones estdn también en binarias de rayos X compactas y luminosas en las que
acumulan materia de una estrella companera. La energia que emiten en este caso procede de la
energia gravitacional liberada por la materia acumulada. Una de las caracteristicas de las es-
trellas de neutrones es que estan altamente magnetizadas, tienen valores de campos magnéticos
superficiales entre 10G y 10'5G. Para poder entender mejor la magnitud de estos campos se
puede comparar con los de Tierra, los cuales oscilan entre 0.25 G y 0.65 G. La rdpida rotacion
de estos campos es importante para generar emision de radio y particulas relativistas. Otra via
por la cual irradian rayos X es por la alta temperatura de la superficie de la estrella. [9]

Como se ha comentado en el parrafo anterior, también pueden ser fuentes de ondas gravitacio-
nales. Por ejemplo, recientemente se ha hecho una bisqueda de emisién de ondas gravitacionales
continuas en sistemas binarios. En principio, se espera que las estrellas de neutrones sean bastan-
tes simétricas. En el caso de haber una asimetria en la estrella de neutrones, como por ejemplo,



un bulto en la superficie, la estrella emitird ondas gravitacionales continuas (CW). Aunque estas
seniales tiene amplitudes mas pequeiias que en el caso de fusiones binarias de cuerpos compactos,
la duracién de esta es mucho mayor, de meses a anos. Esto es de utilidad para conseguir una gran
cantidad de datos y poder mejorar la relacién senal/ruido. En el documento [10], se puede ver la
bisqueda de CW emitidas por estrellas de neutrones que se encuentran en sistemas binarios en
los datos de la tercera serie de observacién de los detectores Advanced LIGO y Advanced Virgo,
no se han obtenido detecciones pero se ha estimado la sensibilidad consiguiendo los resultados
mas sensibles hasta la fecha.

También hay otros mecanismos en las estrellas de neutrones giratorias que pueden dar lugar a
la emisién de ondas gravitatorias continuas: asimetrias térmicas debidas a la acrecién, precesion
libre o inestabilidades que provocan modos de oscilacién (modos r). El tipo de emisién que
proporciona la mayor amplitud de las ondas gravitacionales son las deformaciones en la superficie
de la estrella de neutrones. [11]

1.3.1. Formacién de las estrellas de neutrones

En este subapartado se explica la creacién de las estrellas de neutrones. La idea de la cual
se parte es que, cualquier estrella de la secuencia principal que tenga una masa superior a ocho
veces la masa del sol, e inferior a 20-30 M® (ya que darfa lugar a un colapso directo a un agu-
jero negro), puede convertirse en una estrella de neutrones. La estrella inicial habra pasado por
distintas etapas de fusién de los componentes en el centro de esta, es decir, habra pasado por
la fusién del hidrégeno, helio, carbono, neén, oxigeno y silicio. El centro de la estrella a medida
que pasa por las etapas sufre una contraccién y, un aumento de temperatura y densidad. El
proceso de la evolucién de las capas internas se puede considerar como una sola contraccion de
larga duracién (no siempre es asi, a veces da lugar a rojas gigantes), en la cual el principio es
el nacimiento de la estrella, luego se va quemando el hidrégeno en secuencia principal y el final
es la formacién del remanente, ya sea una estrella de neutrones o un agujero negro. No es un
proceso continuado en el tiempo, a veces se queda detenido durante millones de anos, esto se
debe a que a medida que se produce la fusion se produce energia y esta, puede ser utilizada
para reponer la que se pierde debido a la radiacién y a los neutrinos. Una vez se ha quemado
el helio, la evolucion sufre una aceleracién debido a la perdida de los neutrinos. Otro proceso
importante que ocurre es que a temperaturas de mil millones de grados, hay una gran cantidad
de electrones y positrones, los cuales al encontrarse sufren procesos de captura electrénica, que
dan lugar a la creacién de un par neutrino-antineutrino.

Después de este proceso se llega a un nicleo que tiene una masa aproximada de 1.5 M®
cuyos elementos pertenecen al grupo del hierro. Para el grupo del hierro la energia de enlace por
nucleén es maxima, lo cual implica que la fusiéon nuclear no es capaz de liberar mas energia, aun-
que siguen perdiendo neutrinos. Existen dos procesos que quitan al ntcleo de hierro la energia
que necesita para poder conservar la presion y evitar el colapso: la captura de electrones por los
nucleos y la fotodesintegracion.

Cuando la densidad supera el valor de 10!° g cm™3 [12] aumenta el niimero de neutrones
como consecuencia de la compresion de los electrones en el ntcleo. La pérdida de electrones
provoca que el ntcleo pierda energia y soporte. El niicleo cae un cuarto de la velocidad de la
luz, y llega a una esfera de unos 30 km de radio, estrella proto-neutronica. Se consigue detener
de manera abrupta el colapso del ntcleo interno debido a la componente repulsiva de la fuerza
nuclear de corto alcance. El rebote que se produce al detener el proceso genera una onda de
choque mientras que el exterior del nicleo sigue colapsando. La onda de choque se consigue
detener por el proceso de fotodesintegracion y las perdidas de neutrinos. Si la masa aumentara
a la velocidad que lo hace después del rebote durante un segundo, se convertiria en un aguje-



ro negro y las supernovas no explotarian. Esto no ocurre por la emisién de la luminosidad de
los neutrinos. Si el proceso no acaba en un agujero negro, se tendra una estrella de neutrones. [12]

2. BNS

En este apartado se comentaran las fusiones de las estrellas de neutrones binarias, su rema-
nente y las ecuaciones de estado (EOS).

2.1. GW170817 y bisquedas posteriores a la fusion
El 17 de agosto de 2017, hubo la primera observa-

cién de la fusién de dos estrellas de neutrones. Esta de- Normalized amplitude
teccién recibe el nombre de GW170817. Fue detectada 0 2 4 6
con una relacién sefial-ruido de 32.4 y las masas de las 500

componentes estdn entre 0.86 y 2.26 M®, con una ma- R4 e

sa total del sistema 2.7410-5 M@ [13]. Las dos estrellas

de neutrones se iban aproximando cada vez maés entre 100
ellas y durante el minuto antes de la fusién se emitie- 50
ron senales de ondas gravitacionales de manera nitida y
clara, las cuales fueron captadas por los detectores LI-
GO y Virgo. Al cabo de 1.74 s se detecté un estallido
corto de rayos gamma (SGRB), que recibié el nombre
de GRB 170817A, por los telescopios espaciales Fermi
e INTEGRAL. Estas dos detecciones, GRB y GW, al
mismo tiempo confirman que las fusiones de estrellas 500
de neutrones binarias dan lugar a los SGRB [14]. Una
contraparte de luz visible fue observada al rato por los
telescopios en Chile, seguida de otros telescopios terres- 100
tres. También fue detectada por telescopios espaciales 50
que observan el espectro electromagnético. Con estos te-
lescopios se pudo observar un transitorio 6ptico brillante
(AT2017gfo), este desaparecié al cabo de 48 horas. Con
observaciones pticas e infrarrojas se vio la evolucién  Figura 3: Representacién de la evolu-
hacia el rojo durante diez dias y después de este episo- ¢ign de la frecuencia-tiempo de los da-
dio se descubrieron emisiones de radio y rayos X en la o5 de GW170817. Extraido de [13].
posicién del transitorio. Las emisiones de radio fueron

descubiertas nueve dias después y las de rayos X al cabo de 16 dias [15]. Esta fusién ocurrié a
una distancia relativamente cercana a la Tierra, 38Jj§’8 Mpc y la fuente fue localizada dentro de
una regién del cielo de 28 deg?, con una probabilidad de este dato del 90 % [13]. En la imagen de
la derecha se puede ver la representacion de la frecuencia en funcién del tiempo en el momento
del evento de cada uno de los detectores. La escala de amplitud en cada detector se normaliza
a la densidad espectral de amplitud de ruido de ese detector.
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Después de esta deteccion el objetivo era determinar que pasé con el remanente. Identificar
este remanente serd de utilidad para poder mejorar las limitaciones de la ecuacién nuclear de
estado, la cual relaciona la presién y la densidad de la materia nuclear dentro de la estrella de
neutrones. Existen cuatro posibilidades representadas en la siguiente figura:
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Figura 4: Esquema de las cuatro posibilidades después de la fusién de dos estrellas de neutrones.
Imagen extraida de [16].

Dependiendo de la masa del remanente de la fusién, puede ocurrir el camino B — C, que es
la pronta formaciéon de un agujero negro con un toro y un chorro de acrecion, o puede tomar el
camino B — D, que implica la formacién de una estrella de neutrones que tiene una rotacién
diferencial rapida. Ahora dependiendo de la masa que tenga la estrella de neutrones resultante
puede ocurrir que: sea hipermasiva, lo que implica que colapsara en un agujero negro en menos
de un segundo, camino D — E, o que sea supramasiva, en este caso colapsa en un agujero negro
en menos de 10° s, camino F— G. Por tltimo, se tiene la posibilidad de que se forme una estrella
de neutrones estable, dibujo H.

Como se ha comentado el destino de la fusién depende de la masa del remanente. Existe
una masa limite llamada Tolman-Oppenheimer-Volkoff (TOV), que se puede interpretar como
un andlogo del limite de Chandrasekhar en el caso de las enanas blancas. El estudio de esta
deteccién ha permitido mejorar el valor de esta masa, Moy tiene un valor entre 2.10 - 2.25
M@®. La incertidumbre de esta masa refleja la dificultad de conocer la ecuacién de estado en
situaciones de tan altas densidades. Volviendo a las masas, si M 2 1.5 Mpoy — BH, si 1.2
Mroy S M < 1.5 Moy — NS hipermasiva, si Mroy S M < 1.2 Mpoy — NS supermasiva y
si Mrov S M — NS estable. [16]

Después de esta fusiéon han habido bisquedas de ondas gravitacionales para remanentes de
larga duraciéon como de corta.

2.1.1. Busqueda de ondas gravitacionales de un remanente de corta e intermedia
duracién

A finales de octubre de 2017, LIGO y Virgo publicaron un documento sobre la bisqueda
de ondas gravitacionales de corta e intermedia duracién de la fusién de estrellas de neutrones
GW1708017 [17], todos los datos de este apartado han sido extraidos de este documento. Que
sea de duracién corta, implica que es menor a 1 s, e intermedia que es menor de 500 s. La
situacién que se tiene es de gran incertidumbre tedrica, ya que no se tiene un conjunto completo
de plantillas de forma de onda (waveform) de ondas gravitacionales. En estos casos no se pueden
realizar bisquedas de filtros coincidentes. El método que se utiliza en este caso es buscar el ex-
ceso de potencia en espectrogramas de los datos del detector GW, y en estos mapas se emplean
los algoritmos de reconocimiento de patrones. Al tener tanta incertidumbre sobre el remanente,
se emplean distintos algoritmos que son sensibles a variedades de senales. Cada algoritmo hace
una busqueda en una sola posicién del cielo. No se explicaran estos algoritmos, solo se comentan
los resultados obtenidos con ellos.
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que es la amplitud de deformacién de la onda sumada a la raiz cuadrada de las sefiales que se
detectan con un 50 % de eficiencia. Al realizar la bisqueda no se encontraron ninguna senal del
remanente posterior a la fusién. El mejor limite superior obtenido para senales cortas emitidas
entre 1y 4 KHz es h%0% = 2.1 x 10722 Hz~ /2 al 50 % de eficiencia de deteccién. Para el caso
de senales de duracion intermedia se tienen dos valores, para el de un milisegundo magnetar, el
cual se explicara en detalles en la siguiente seccién, se tiene, h%0% = 8.4 x 10722 Hz~ /2 y h30%
= 5.9 x 10722 Hz~ Y2 para modelos en modo bar. Es decir, que se puede detectar la emisién
cuando los detectores avanzados alcanzan la sensibilidad de diseno o con detectores de préxima

generacion.

La sensibilidad de una busqueda dado un modelo de forma de onda se expresa en h

2.1.2. Busqueda de ondas gravitacionales de un remanente de larga duracién

En octubre de 2019, LIGO y Virgo publicaron un documento sobre la buisqueda de un re-
manente de larga duracién [18]. La busqueda va desde los cientos de segundos, hasta ocho dias
y medio después de la fusion GW170817, que fue cuando se acabd el periodo de observacion.
Se basa en un escenario donde hay emisiéon de giro de la ley de potencia de un remanente ma-
sivo parecido a un magnetar. En el documento se explican los cuatro métodos utilizados para
la busqueda, pero en este trabajo solo los nombraremos ya que el método que se aplicara y
se explicard serd el matched filtering. Los algoritmos son: STAMP, HMM tracking, Adapatative
Transient Hough y Generalized Frequency Hough.

Los resultados obtenidos no fueron satisfactorios, ya que no se encontraron candidatos sig-
nificativos y los que se encontraron fueron descartados como artefactos instrumentales. Se han
hecho estudios con senales simuladas y se ha visto que para la ubicacion del cielo de GW170817
se puede obtener senales que no estén a mas de 1 Mpc. Cabe recordar que la fusién se dio a una
distancia aproximada de 40 Mpc. Aunque no se haya conseguido detectar senales, este estudio
sirve como prototipo para futuros analisis. También, se esperan mejoras en los detectores que
serviran para mejorar la sensibilidad.

2.2. Ecuaciones de estado

Las ecuaciones de estado (EOS) son las que relacionan para un sistema las variables termo-
dindmicas que lo describen, f(P,V,T) = 0. Para el caso de las estrellas de neutrones es una
relacién muy dificil de encontrar. Esto es debido a una serie de factores. En primer lugar, las
estrellas de neutrones jovenes estan sometidas a una serie de cambios dinamicos, los cuales son
muy complicados de estudiar, la deteccién de las ondas gravitacionales son una herramienta que
ayuda al estudio. Por otro lado, hay que tener en cuenta que las estrellas de neutrones tienen den-
sidades y presiones muy altas, y en consecuencia, no se pueden reproducir estas condiciones en
laboratorios terrestres. Ademads, tampoco hay una descripcién tedrica del comportamiento de la
densidad cuando es mayor a la densidad de saturacién de la materia nuclear, ng = 0.16 fm=3. [11]

A partir de mediciones de la masa y radio de las estrellas de neutrones, en principio es posible
determinar propiedades de la materia dentro de las estrellas de neutrones, como por ejemplo,
puede ser la relacién entre la presién y la densidad (la ecuacién actualmente desconocida del
estado de la materia densa, EOS).
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Figura 5: Representacién funciones biyectivas, la imagen de la izquierda representaria la EOS.
Gréfico extraido de [11].

En la figura anterior se han representado las funciones biyectivas P(p) y M(R). Se pueden
imponer restricciones a las ecuaciones de estado sabiendo que son funciones biyectivas, resol-
viendo la ecuacién de Tolman-Oppenheimer-Volkoff. [11]

Hay diversos estudios para poder conocer esta ecuacion de estado y limitar valores. Conocer
esta ecuacion es de alta complejidad, ya que cada una de las capas de la estrella de neutrones
tiene una ecuacién de estado distinta. Por ejemplo, en el documento [19] se ha hecho un estudio
que se basa en el mapeo entre las ondas gravitacionales y las electromagnéticas que define los
rangos de las masa chirp que dan restricciones sobre las ecuaciones de estado. Este método recibe
el nombre de Multi-Messenger Matriz. Se ha visto que se puede restringir la masa TOV y el radio
R1.6, que es el radio que tiene una estrella cuya masa es 1.6 M®. Las restricciones de la ecuacion
de estado dan lugar a que la mayoria de fusiones binarias de estrellas de neutrones produciran
remanentes hipermasivos o supramasivas. Solo un pequenio porcentaje formardn estrellas de
neutrones indefinidamente estables. Queda un largo camino para poder estimar esta ecuacion,
v las detecciones de las ondas gravitacionales seran de gran utilidad.

3. Tasas de SN y de BNS

3.1. Tasa de fusién de BNS

En febrero de 2019 se presenté el documento [20], en este se publica la tasa de fusién galdctica
para sistemas dobles de estrellas de neutrones. Este resultado se consigue utilizando la muestra
observada de ocho sistemas dobles de estrellas de neutrones que se fusionan en un tiempo Hubble.
A continuacion se explica el método utilizado para calcular esta tasa. Después de calcular las
tasas individuales se tienen que combinar, para hacerlo cada una de las tasas de fusion de BNS
se interpretan como variables aleatorias continuas independientes. De esta manera, la tasa de
fusion total y la probabilidad se definen como:

8 8
Ryuw =Y Ri, P(Ruw) = [[ P(Ry), (15)
i=1 i=1

donde [] representa una convolucién. Haciendo esta combinacién se obtiene como resultado

que la tasa es: Ryyw= 401?2 Myr~! . Con esta tasa se puede hacer una extrapolacién para saber

cuantos eventos de fusién de BNS podra detectar LIGO. Si se hace la suposicién de que esta tasa

es proporcional a la de la formacién de estrellas masivas, la cual es proporcional a la luminosidad

azul de la banda B de una galaxia, se tiene que la tasa de fusion BNS en una esfera de radio D
es:
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Liotal (D
Riico = Rmw <t tal >>.

Lvw

Donde Liota(D) es la luminosidad azul total en una distancia D y Lyw = 1.7 x 101°Lp o,
es la luminosidad de la banda B de la Via Lactea, y Lp o = 2.16 x 1033 ergs/s, es la del sol.
Utilizando 100 Mpc como valor de la distancia D, y siguiendo el procedimiento de [21], se llega

a:
N R D 3
R = =74x%x10"3 L -1 17
weo T T ((1010LB,@)—1Myr—1) (100Mpc> a o

donde N representa el nimero de fusiones en T' afios, R=Ryw/Lyvw es la tasa de fusién de la
Via Léctea ponderada por la luminosidad de la banda B de la Via Lactea y D, es la distancia
tipica a la cual LIGO puede detectar una fusién [22]. Con todo esto la tasa tiene el siguiente
valor,

D 5
Riico = 0.181%6 x (m) yr L. (18)

En febrero de 2020 se publicé otro documento, [23], donde se actualiza este dato obtenido
anladiendo un nuevo sistema, DNS J0509+3801, con este nuevo sistema y ademés con la nueva
idea de que la distancia de horizonte D, tiene que ser, Dy, = 2.26 D, se llega siguiendo el mismo
procedimiento a los nuevos valores de las tasas:

I T y = 4., I a— r .
100Mpe ) Y5 0 GO 34 7\ T00Mpe ) ¥

Donde Ryjgor indica el valor de la tasa teniendo en cuenta los descubrimientos de las ondas
gravitacionales [24]. Para hacer los calculos en las siguientes secciones se utilizard el valor de

Rrico.

Riico = 1.9_J6.162 X <

3.2. Tasa supernovas de colapso del niicleo (CCSN)

Para explicar como se calcula la tasa de CCSNe se ha utilizado el documento [25]. Saber el
valor de esta tasa, sera de utilidad para obtener la primera deteccion de neutrinos emitidos por
un colapso gravitacional en la Via Lactea, y estos programas de buisqueda dependen del valor de
esta tasa. Para calcularla se utilizan una serie de técnicas estadisticas con las cuales se combinan
los distintos resultados individuales. No se entrara en la explicacién de los detalles. La primera
estimacion de la tasa de CCSNe es la combinacion de los siguientes cuatro resultados obtenidos
por:

e El recuento de estrellas masivas.

e El censo de explosiones de supernovas en el cosmo.

e El recuento de las estrellas de neutrones.

e La medicién del enriquecimiento quimico galdctico del 26Al.

Combinando las distintas tasas se obtiene un valor de, Reomp= 1.79 & 0.55 (100 yr)~! [25].
Por tal de poder restringir el valor de la tasa, se utiliza la CCSN observada con la astronomia
visual (2 CCSN) y de neutrinos (0 CCSN). La tasa resultante es: Rjocal ccsn= (0.66, 2.04) (100
yr)~1 [25]. Para obtener el resultado completo se combinan la distribucién de probabilidad de
las tasas, Liot X Leomb X Liocal cosN- El valor de la tasa obtenida es:

Riot = 1.63 & 0.46(100yr) . (20)

Lo que implica que el tiempo correspondiente entre los eventos es, T= 61f%i yr [25]. Esta tasa
es la tasa total de la Via Léctea, es decir, Riot = Ryw. En este caso, también se puede expresar
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como en el caso anterior, con el siguiente procedimiento. Se tiene:

Ltot (D)
Lvw

1.9/yr

Riico(D) = Ruw 36/Myr

= Ryw(D/100Mpe)® -z — z = ~5-10%  (21)
Al no hacer el cédlculo de errores no se pondran decimales. Se han pasado las unidades a anos,
entonces, con este parametro x se pude pasar el caso de CCSN a las mismas unidades:

: D \* D \°
— 2 D) = ) =~ i -1 22
Buw = {507 = Brco(D) = zRuw <100Mpc> 860 (100Mpc> v (22)

Con este valor una vez se tengan las distancias, las cuales LIGO pueda detectar, se podran
comparar las tasas y ver cual de los dos eventos es mas probable. Cabe comentar que no se hara
un calculo de la propagacién de errores de las tasas sino que se elegira el valor central.

4. Senales de GW de NS recién nacidas

Como se ha comentado, no se ha conseguido saber que pasoé con el remanente de GW170817.
En este trabajo se utilizara el modelo de un milisegundo magnetar. Este modelo se basa en la
hipétesis de que después de la fusién de las dos estrellas de neutrones se produjo un remanente
de estrella de neutrones supramasiva o estable. En caso de que sea supramasiva como se ha
explicado en la introduccién, significa que se acabaria convirtiendo en un agujero negro, pero
no de manera instantdnea. Esta estrella de neutrones giratoria rapida, gira hacia abajo a través
de una combinacién de radiacion de ondas gravitacionales y electromagnética. Que emita ondas
gravitacionales se debe a la inestabilidad precesional spin-flip, ya que provoca que la estrella de
neutrones naciente se convierta en un rotador ortogonal. Otra posibilidad es que emita ondas
gravitacionales por los modos inestables de los modos r o por la inestabilidad secular del modo
bar de Chandrasekhar-Friedmann-Schutz. La emisién de los rayos X de los SGRB ha sido de
utilidad para determinar pardmetros del remanente. A continuaciéon se presenta el modelo de un
milisegundo magnetar [26] para buscar ondas gravitacionales del remanente de larga duracién.

4.1. Modelo de formas de ondas gravitacionales de un milisegundo magnetar

Antes de empezar, un magnetar es una estrella de neutrones que tiene un campo electro-
magnético muy fuerte, para este trabajo lo importante de que sea de este tipo es que tiene una
rotacién muy rapida. La primera suposicion que se hace es la de que el giro del remanente,
estrella de neutrones, se puede definir mediante la ecuacién de torque:

Q= —kQ, (23)

donde 2 es la frecuencia angular de la estrella, ) es su derivada temporal, k es una constante
de proporcionalidad y n es el indice de frenado. Este tltimo parametro esta relacionado con el
indice de emision. Si n = 3 significa que la estrella de neutrones gira hacia abajo a través de un
campo magnético dipolar en el vacio, es decir, las ondas gravitacionales no juegan ningin papel.
En cambio, si n = 5 implica que gira hacia abajo a través de las ondas gravitacionales. Un valor
de n = 7 estd asociado con el descenso a través de los r-modos inestables. Por deduccion para el
caso de dos magnetares de milisegundos nacidos en SGRB tienen asociados los valores de n =2.9
+ 0.1 para GRB130603B y n = 2.6 + 0.1 para GRB140903 [26].

Antes de continuar, aclarar que la frecuencia de la onda gravitacional es una funcién de la
frecuencia de giro de la estrella. En este modelo se asume que las ondas gravitacionales se emiten
al doble de la frecuencia de giro de la estrella, esto es cierto si es un rotador ortogonal. Este
hecho implica que las siguientes ecuaciones no son validas para ondas gravitacionales en modo
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r. Existe una generalizacién de este método para tener en cuenta las ondas en este modo, pero
en este trabajo no se empleara.

Siguiendo con el modelo se integra la ecuacién (23) y se reescribe en términos de la frecuencia
de la onda gravitacional, quedando:

fonlt) = fama (1) (24)

es decir, ya no se tiene (2, sino fg. En esta ecuacién aparece fgw,0, que es la frecuencia de
la onda gravitacional para ¢t = 0. A priori, ¢ = 0 es el tiempo que sigue a la fusién de las dos
estrellas de neutrones cuando el remanente se ha establecido en una rotaciéon de cuerpo rigido
y gira hacia abajo debido a las pérdidas electromagnéticas o a las ondas gravitacionales. Pero
en este caso puede ser que sea un tiempo posterior de orden de cientos de milisegundos después
de la fusién. Es complicado conocer el valor en ¢t = 0, pero no es de importancia porque es
degenerado con 7. Por otra parte, se tiene el parametro 7, que es la escala de tiempo de la onda
gravitacional.

1-n
7r
= (fgw,O ) (25)
—k(1 —n)
La amplitud de deformacién adimensional de la onda gravitacional para un cuerpo giratorio
asimétrico que satisface la ecuacién (23) es:

2
A2 G, € t\ T
ho(t) = ———22 — f2 1+ — . 26
0( ) A g’ ew0 + - ( )

Aqui, I,, es el momento principal de inercia, € es la elipticidad del cuerpo en rotacién, d

es la distancia a la fuente, y los demds parametros ya han sido comentados anteriormente. La
deformacién de la onda gravitacional en un detector es la combinacién de las dos polarizaciones,

h+ y h><7

1+ cos?(¢)

ha (1) = ho(t) ——

cos(p(t)),  hx(t) = ho(t) cos(¢) sin(¢(?)), (27)

combindndolas:

1+ cos?(1)

h(t) = ho(t) | Fy+ cos(p(t)) + Fy cos() sin(g(t))| - (28)

Donde ¢ es el d4ngulo de inclinacién, y ¢(t) es la fase, con ¢g = ¢(t = 0).

P(t) = dpo + 27 /0 At faw(t)), (29)

Por otro lado, F.y y Fy« son las funciones beam-pattern. Estas funciones son periddicas en
el tiempo con un periodo igual a un dia sidéreo, y son funciones dependientes del tiempo, en
[27] estd el desarrollo de las expresiones. Para este modelo se obvia esta dependencia con el
tiempo para simplificar, es decir, se toman como constantes. Para determinar estas constantes
se utilizara la ubicacion del cielo de GW170817. Esta simplificacién no afecta significativamente
en los resultados cuantitativos, aunque es necesario incluir la dependencia temporal al desarrollar
the full pipeline para buscar ondas gravitacionales. Se puede observar que en esta ecuacién hay la
frecuencia de las ondas gravitacionales, por lo tanto sustituyendo la ecuacién (24) e integrando

se obtiene:
2—n
LA R (30)
+ ~ .

P(t) = do + 277 faw,0 (; — Z)
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En resumen, con las ecuaciones (26), (28) y (30) se tiene el modelo de forma onda magne-
tar. Computacionalmente se crean una serie de plantillas eligiendo los pardametros fisicos. Los
parametros para este trabajo se comentaran en la seccién de resultados numéricos, ya que ahi
se compararan diversas combinaciones.

4.2. Balance energético de ondas gravitacionales

El balance energético es de utilidad para determinar las combinaciones de parametros per-
mitidas. La potencia total emitida viene definida como:

326
5¢°

A continuacién, se sustituye la ecuacién (24) y se integra respecto al tiempo, obteniendo:

(1+i)m1], (32)

es decir, se tiene la energia emitida de las ondas gravitacionales para un valor constante
del indice de frenado. Se tiene que cumplir que la energia total emitida en forma de ondas
gravitacionales sea menor que la energia rotacional inicial:

By (t) = I2 205(t). (31)

7 32G
5¢5

n—1
I2 f6' 62’7'
zzJ gw,0 n—7

Egw(t) =

’ng(t)’ < EI‘Ot7 (33)
donde la energia rotacional viene definida como:

1
2 2
Erot = §Izzfgw707r . (34)
En resumen, con esta condicién se puede ver si un conjunto de parametros tiene sentido
fisico o no. Ahora podemos ver un ejemplo, el de el remanente posterior a la fusién inferido de

GRB140903A [26].

00 100 107 10° 107 100 10°
time since burst (s)

Figura 6: Representacién de la energia para dos valores distintos de la elipticidad. Grafico ex-
traido de [26].

El valor del momento principal de inercia que se ha fijado en este ejemplo es, I, = 10%°g
cm? [26]. En la figura 6 se puede observar que hay una zona de color gris, esta es la zona que
no tiene sentido fisico, ya que aqui el valor de la energia serd mayor que la energia de rotacion.
Suponiendo que el valor de la frecuencia inicial es, foy,0 = 2000 Hz, se puede calcular el valor de
la energfa de rotacién con la ecuacién (34), obteniendo:

Eiot= 2X 1052erg.
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Entonces, aplicando la ecuacién (32) se puede calcular la curva para los dos valores de la
elipticidad, e = 1072 y € = 1073. La zona sombreada de color rojo es la zona de incertidumbre.
Es decir, que observando el grafico se ve que el valor méximo de la elipticidad es, e ~1073.

4.3. SNR y optimal matched filter

Los datos que recogen los detectores se pueden observar en la siguiente imagen:

I 1IGO-Hanford [ LIGO-Livingston [l Virgo

H
S
&

Strain noise [1/v/Hz

10 100 1000
Frequency [Hz|

Figura 7: Densidad espectral de la amplitud del ruido de deformacién total de los detectores
Virgo, LHO y LLO. Gréfico extraido de [28].

Estos datos son los recogidos de la segunda observaciéon (02), que duré desde el 30 de no-
viembre de 2016 al 25 de agosto de 2017. En este rango de tiempo es cuando ocurrié la deteccion
GW170817. Se puede ver a frecuencias bajas y altas la sensibilidad es menor y el valor 6ptimo
esta alrededor de unos 100-200 Hz. Para saber si se pueden detectar senales es necesario saber
la relacién sefial/ruido (SNR) a partir de esta conocer el valor del optimal matched filter. La
relacién senal/ruido (SNR) se utiliza para comparar una senal que llega con el ruido de fondo.
La SNR se define como la relaciéon que hay entre la potencia de la senial y la potencia del ruido.

Los datos recogidos por los detectores son h(t), que son una combinacién de la senal de las
ondas gravitacionales s(t) y el ruido del detector n(t), es decir, h(t) = s(t) +n(t). Para continuar
con la explicacién, es necesario introducir una serie de conceptos. En primer lugar, S,(f) que
es la densidad espectral de potencia de ruido (PSD) unilateral de un detector. Por otro lado, se
tiene la densidad de la amplitud espectral (ASD) y se puede relacionar con la potencia espectral
de ruido de la siguiente manera:

PSD = ASD?. (35)

El ruido del detector viene caracterizado como /Sy (f), conocido como la amplitud espectral.
Con todo esto el matched filter viene definido de la siguiente manera:

p = (hilhs), (36)
donde (hilha) es el producto interno ponderado por el ruido, y este producto para dos
variables cualesquiera es:
< a(f)b*(f)

(alb) = 4 - Re /0 Ay (37)

Donde a es la transformada de Fourier de la variable a y a* es el complejo conjugado. El
optimal matched filter se consigue cuando los datos coinciden con la plantilla.
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Popt = / (h|h) (38)

Esto seria opuesto al caso de tener en cuenta el ruido, en cuyo caso la expresién seria pyp ~
(h|z). En este trabajo solo se hacen predicciones para el futuro y por lo tanto no se utilizan datos
reales, haciendo que solo sea necesario calcular la popt [26]. El desarrollo matemaético para llegar
a estas expresiones se puede encontrar en el capitulo 7 de [4]. Para implementarlo numéricamente
se ha utilizado el paquete de python PyCBC [29], esto se explicard de forma mds detallada en
el siguiente apartado.

5. Resultados numeéricos

En esta seccidn se van a ejecutar una serie de programas para dos casos distintos: el caso de
una estrella de neutrones procedente de una supernova y el caso de una fusion de estrellas de
neutrones binarias. Para hacer todos estos cdlculos y graficos se ha utilizado un script dado por
el tutor. En primer lugar, como el procedimiento es analogo para ambos casos se explicara el
método a seguir.

Para cada uno de los casos se tendran los pardmetros comentados en el apartado 3. Una serie
de estos valores seran fijos para ambos casos y otros en cambio variaran. La frecuencia de la
onda gravitacional al inicio, es decir, fswo, el momento principal de inercia, I,,, y la elipticidad,
€, seran distintos en cada uno de los dos casos. Por el contrario, el valor del indice de frenado,
n, el parametro 7, el angulo de inclinacion, ¢, la distancia a la fuente, d, y la posicién del cielo
se mantienen constantes para ambos casos.

En primer lugar, se calculard el valor maximo de la elipticidad, el cual se utilizara para poder
tener el mayor valor posible de la deformacién h(t), ya que es directamente proporcional. Esto
se hard con la ecuacién (33), y con el programa de Python se podra ver la representacion gréfica.
A partir de este valor ya se podran obtener los graficos de h(t), de la forma de onda, fyw(t), ¥
el valor de SNR.

A continuacion, se hard una tabla resumen con los datos que se emplearan en cada uno de
estos casos. No se pondra el valor de la elipticidad en esta tabla porque como se ha explicado se
calculard en las siguientes secciones. Estos valores no son necesariamente los parametros correctos
para ningun evento real, sino que son valores que pueden dar lugar a ejemplos representativos.
Por otra parte, se ha tenido en cuenta que en principio los remanentes de BNS son méas pesados
que las estrellas de neutrones nacidos CCSN, ya que son la fusién de dos progenitores. Ademas,
también tendréan una velocidad de giro mayor, esto se debe a que el momento angular orbital se
suma al giro.
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BINS NS
fewo (Hz) 2000 1000
n 5
7 (s) 10
COS ¢ 1
I, (g/cm?) | 4.34 x10% [ 1 x10®
d (Mpc) 40
a (rad) 3.44617
0 (rad) -0.40808
oo (rad) 0
¥ (rad) 0

Tabla 1: Valores de los parametros de los dos casos que se estudiaran.

Ahora, una vez dichos los pardmetros se puede explicar su eleccién. En primer lugar, para la
fawo se ha elegido en el caso de BNS este valor, porque es parecido al ejemplo de [26]. En cambio,
en el otro caso este valor es muy incierto, aunque algunas de estas estrellas podrian nacer como
magnetares de milisegundos, tal y como indica el nombre del modelo, la gran mayoria serdn mas
lentas, y por lo tanto se ha elegido un valor intermedio, [30]. El valor de I,, para el caso BNS se ha
extraido de [18] y para el otro caso, es un valor estdndar para una estrella de neutrones de masa
1.4 M@®. Para n se ha elegido el valor que corresponde a la emisién de ondas gravitacionales.
El parametro 7 es muy complicado de cuantificar, no se conoce con certeza el valor real, el
valor elegido seria més conveniente para caso de senales largas. Para el valor del angulo ¢ se ha
escogido el que hace mayor el valor del coseno, y para la distancia se ha escogido un valor tipico.
En esta tabla también salen dos parametros nuevos, o y 9, estos valores representan la ubicacion
espacial del evento que estudiamos. En este caso se han elegido los valores que corresponden al
evento GW170817. Estos valores se han extraido de [31]. « es la ascensién recta, en [31] te dan
el valor en horas, por lo tanto hay que multiplicar por 7 dividir entre 12 y no entre 180 para
pasarlo a radianes. Por otra parte § es la declinacién y estd dado en grados y en este caso hay
que multiplicar por 7 y dividir entre 180 para tenerlo en radianes.

5.1. Caso BNS

Como se ha explicado, lo primero que se tiene que calcular es el valor méximo de la elipticidad.
Entonces aplicando la ecuacion (34), se obtiene que para la combinacion, fewo = 2000 Hz, I,, =
4.34 x 10% g/cm?, esta energia es,

Erot = 8.567 x10°? erg.

De esta manera una vez obtenido el valor maximo se puede igualar a la ecuacién (32), para
no tener que hacer esta igualdad en funcién del tiempo, se puede suponer un valor del tiempo
lo suficientemente grande y de este modo este término serd despreciable. Esto se debe a que el
tiempo esta elevado a un exponente negativo, y en consecuencia tendera a cero. Por lo tanto,
haciendo esta igualdad se obtiene el valor méximo de la elipticidad,

e = 0.014475.

Ahora, para ver esta explicacién de manera grafica, se representan las dos funciones mencionadas
obteniendo:
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Figura 8: Representacion de la energia rotacional inicial y de la energia emitida en funcion del

tiempo.

Se puede observar que ambas funciones convergen a un tiempo aproximado de 10% s. Una
vez se tiene el valor de la elipticidad ya se puede pasar a calcular y representar, fow(t), y h(t) y
el SNR. Se pueden elegir distintos valores del tiempo, y en funcién de estos, el valor de SNR ira
cambiando, en teoria se podria hacer hasta tiempo infinito ya que en principio la senal nunca
se detiene completamente (asumiendo que no hay colapso a un agujero negro), pero llega un
momento en el cual no varia tanto el valor obtenido. En primer lugar se representa la forma de
onda, para ver la forma que tiene.

2000- \
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N H
z :

z \
21000+ |

AN

\

I
E—— R

500+ i

0 500 1000 1500 2000 2500 3000 3500 4000
t (s) desde GPS 1187008818

Figura 9: Representacion de la evolucién de la frecuencia.

Se puede observar que al poco tiempo de la fusién la funcién decae rapidamente y a partir
de aproximadamente los 500 s la frecuencia empieza a decaer lentamente. Esto se debe a que
esta funcién viene dada por la ecuacién (24), donde el tiempo esté elevado a -1/4, esto implica a
tiempos superiores decae a un ritmo inferior que a valores cortos de tiempo. Se puede observar
que el programa funciona de manera correcta, ya que el valor inicial de la frecuencia coincide
con el que se ha fijado para este caso, 2000 Hz.

Ahora se puede representar la amplitud de deformacién de la onda gravitacional, h(t), estos
graficos se han hecho de dos maneras. En primer lugar, se ha hecho sin tener en cuenta las beam
pattern, es decir no se tiene en cuenta la posicién del cielo ni la geometria del detector. Luego,
se ha repetido el proceso pero teniendo en cuenta estas funciones.
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y que el detector es el de LIGO Hanford.

Figura 10: Representacion de la amplitud de la deformacién en funcién del tiempo.

Se puede observar que el valor inicial en las dos graficas de la deformacién es distinto, cuan-
do no se tiene en cuenta las funciones beam pattern, es una senal éptima que llega a la Tierra
pero no al detector, en cambio, si se utilizan las funciones si que se tiene la verdadera senal
en el detector. El calculo del SNR se hard teniendo en cuenta estas funciones. Se puede ver en
el grafico que para el caso de la derecha el valor inicial de la deformacion es menor de 6.50 x
10=2*, en cambio en la izquierda el orden es superior. Se puede calcular la relacién entre ambos
dividiendo los valores iniciales. Se puede pedir al programa que muestre los valores de ambas

representaciones y luego dividirlos. Haciendo esto se obtiene que para 10a, h, = 9.390 x 1

0724

y hy, = 5.650 x 10724, por la tanto la relacién entre ambos es, r = 1.665.

A continuacidén, se haran una serie de ampliaciones para poder ver mejor la forma que tiene
esta amplitud de deformacion.

h(t)

x10-24 H1 x10-24 H1
6.50- 6.50-
3.25
=
z 0.00-
-3.25-
-6.50- | -6.50- | | | |
80.0 80.2 80.4 80.6 80.8 81.0 80.00 80.01 80.02 80.03 80.04 80.05
t(s) t(s)
(a) (b)
x10-24 H1

-6.50

LN

80.000 80.002 80.004

80.006 80.008 80.010

t(s)

(c)

Figura 11: Ampliaciones sobre el eje temporal.

19



En estos cuatro graficos se puede ver que la frecuencia de oscilacién es alta, ya que el periodo
es muy pequeno y son inversamente proporcionales, a medida que se va aumentando se puede ir
viendo las forma real de esta oscilacién. Ademds, se puede observar que la resolucién numérica
en el tiempo no es perfecta. En el caso de que se hiciese el matched filtering con datos reales
se tendria que aumentar la resolucién, pero para el caso a estudiar esta resolucién es suficiente.
Ahora se puede representar la amplitud espectral, que concretamente es la del ruido del detector
a la frecuencia que atraviesa la senal en cualquier tiempo, los datos utilizados son, la sensibilidad
de diseno para Advanced LIGO [32]:

1 0—22.91
~N
I
E 10-2822
()]
<C

107381

0 500 1000 1500 2000
t(s)

Figura 12: Representaciéon ASD del detector cuando estéd a la frecuencia de la senial en el tiempo

t(s).

Esta funcién ASD es importante ya que a la hora de calcular el valor de la relacién senal /ruido
estd incluida. Como se ha comentado anteriormente, el valor del SNR acumulado en cualquier
tiempo se puede calcular, pero llega un momento en el que el valor obtenido no tiene una gran
variacion al aumentar el tiempo. Los tiempos que se estudiaran en general son valores de potencia
de 2, ya que computacionalmente es mas eficiente. Para hacer este calculo se ha utilizado como
ya se ha comentado el paquete PyCBC [29] de Python. Por otra parte, a la hora de hacer la
integral no se ha hecho de 0 a oo tal y como dice la ecuacién (37), sino que se ha hecho de 20
Hz a 2500 Hz. Ahora, se pondra una tabla con los distintos tiempos de observacién que se han
utilizado para hacer este célculo, y el valor del SNR obtenido.

t(s) 128 256 512 1024 2048 4096 8192 | 12000
SNR | 3.3048 | 4.6081 | 5.7375 | 6.8186 | 7.8657 | 8.8306 | 9.6222 | 9.8980

Tabla 2: Valores éptimos obtenidos de la relacién senal /ruido en funcién del tiempo de observa-
cion.

Observando los valores de esta tabla se reafirma lo comentado, ya que a partir del valor
Tobs = 8192 s, la diferencia entre los resultados va disminuyendo. Para el ultimo valor de la
tabla no se ha podido hacer la representacion grafica del SNR (t= 1200 s) porque el programa
no ha soportado la carga computacional. No se pondra este grafico porque en este caso solo se
ha calculado la relacién senal/ruido 6ptima, y no la SNR, matched-filtered con datos reales, en
consecuencia no hay fluctuaciones en SNR(t) y solo se observa un pico. El tltimo valor para
el cual se ha calculado la relacién senial /ruido es 12000 s, en este caso este niimero no es una
potencia de 2, no se ha podido hacer el caso de t = 16384 s, porque el programa no ha podido
realizarlo.
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5.2. Caso SN

En esta seccién se hard exactamente el mismo procedimiento pero utilizando los datos de la
segunda columna de la tabla 1. En primer lugar, como se ha hecho en el otro caso se calcula
el valor de la energfa rotacional, en este caso con una frecuencia inicial de fsy, = 1000 Hz y un
momento de inercia, I, = 10% g/cm?. El resultado de esta energia es:

Erot= 4.935 x10°! erg.

Una vez obtenido este valor, se iguala a la ecuacién (32), eligiendo un valor grande del tiempo
para poder despreciar el tiempo. El resultado de la elipticidad es:

e = 0.120622.

Como los valores de la frecuencia inicial y del momento de inercia son menores en este caso,
la energia rotacional es menor. En cambio la elipticidad es mayor ya que al despejar la ecuacion
(32), estos dos pardmetros quedan en el denominador y en consecuencia, el resultado aumenta.

1052 ;

E rot

— E(t)

10°0 & T T T T :
10° 10! 107 103 104 10° 10°

Tiempo desde la fusion (s)

Figura 13: Representacion de la energia rotacional y de la energia en funcién del tiempo.

Se puede observar que el tiempo de convergencia es practicamente el mismo que para el
primer caso. Entonces, una vez obtenida la elipticidad se puede representar la forma de onda:

1000+

800
g\
z

= 600+

) \

4001 —_—

-
200+,
0 500 1000 1500 2000

t(s) desde GPS 1187008818

Figura 14: Representacién de la forma de onda.

Al comparar el decaimiento de esta funcién con el caso anterior se puede observar que es mas
lento en este caso. En el caso BNS la frecuencia decaia mas de 1000 Hz en menos de 500 s, en
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cambio en este se puede ver que la frecuencia decae 600 Hz. Ahora, se representard la amplitud
de deformacién de la onda gravitacional.

le—24 x10-24 H1
4 3- :
2,
2 4
1
T 07 o
—2 -1- r
_2-
—4 ]
; . . | | 3.
0 200 400 600 800 1000 0 200 400 600 800 1000
t(s) t(s)
(a) Gréfico sin tener en cuenta la posicién del cielo. (b) Gréfico teniendo en cuenta la posicién del cielo

v que el detector es LIGO Hanford.

Figura 15: Representacion de la amplitud de la deformacién en funcién del tiempo.

En este caso se puede observar que ocurre lo mismo que en el anterior, en el caso en el cual
no se tiene en cuenta ni la posicién del cielo ni que detector es, el valor de h(t) es mayor. La
relacion entre el valor inicial de ambos graficos debe ser la misma que para el caso estudiado
anteriormente. Esta relacién se puede calcular simplemente dividiendo los valores iniciales. El
valor méximo de 15a es, h = 4.508 x 10724, y para 15b es, h = 2.706 x 10~2*, entonces
dividiendo el primer valor entre el segundo se obtiene una relacién, r = 1.666, la cual es igual al
valor obtenido en el caso anterior, se puede decir que hay consistencia. Lo cual era de esperar
ya que al tener las dos senales los mismos parametros «, § y tiempo inicial, las funciones beam
pattern seran las mismas.

X1 0_24 H1 X10—24 H1
3-

TR T LA A A A
\~ rl\\ = ok L
|

| <
QUL :;\v/ A,
_80:00 80.01 80.021‘(3)80-03 80.04 80.05 8_0.600 80.002 80.004t(s)80.006 80.008 80.010
(a) (b)

Figura 16: Ampliacién del eje temporal.

Esta ampliacién se ha hecho en el mismo instante de tiempo que en el caso anterior para
poder comparar mejor. Se puede observar que en este caso la frecuencia es mas baja que en
el caso anterior, ya que hay menos picos. Esto se debe a que la frecuencia inicial es menor,
por lo tanto, se puede ver que funciona correctamente y tiene el comportamiento adecuado. A
continuacién, se insertara el grafico de la amplitud espectral, tal y como se ha hecho en el caso
anterior. Los datos utilizados vuelven a ser los mismos [32].
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Figura 17: Representaciéon ASD del detector cuando estd a la frecuencia de la senial en el tiempo

t(s).

En este caso se puede observar que cerca de los 500 segundos hay un pico, esto puede deberse
ruido producido por las resonancias de las suspensiones o factores de este estilo. Es similar a lo
que ocurre en el grafico 7. Ahora ya se tiene todo lo necesario para poder calcular la relacién
sefial /ruido. Ejecutando el programa con diferentes valores de tiempo se obtiene.

t(s) | 128 | 256 | 512 | 1024 | 2048 | 4096 | 7000
SNR | 2.7247 | 3.6075 | 4.2757 | 4.8365 | 5.3180 | 5.7204 | 5.9631

Tabla 3: Valores éptimos obtenidos de la relacién senal /ruido en funcién del tiempo de observa-
cién.

En este caso solo se ha podido llegar a calcular el valor de esta senal hasta un tiempo de
7000 s. Pero se puede ver que este valor ya empieza a converger, es de esperar que el valor al
cual converja sea SNR = 6.

5.3. Comparacion de las tasas

Por tdltimo se comparardn las tasas para poder saber cual de las dos combinaciones de
parametros hace que la tasa de eventos que LIGO puede observar sea mayor. Para hacerlo se fija
un valor para ambos casos del SNR, en este caso se elige SNR = 8, entonces a continuacién se
mira el valor al cual convergen ambas senales. Para el caso de BNS converge a SNR ~ 10, y para
el caso de CCSN, SNR = 6. Primero de todo, hay que calcular la distancia D, se divide el valor
de convergencia entre el valor fijado y todo se multiplica por la distancia elegida, y obteniendo:

BNS: D = %) -40 Mpc =~ 50 Mpc, CCNS: D ~ g -40 Mpc =~ 30 Mpc.

Entonces, sustituyendo estos nimeros en las formulas de las tasas de la seccion 3.1 y 3.2. se
obtiene:

BNS: Rrico ~ 0.24 yr~!,  CCNS: Ryjgo ~ 23 yr— L.

Por lo tanto, se puede ver que la tasa de eventos es mucho superior para el caso de estrellas
de neutrones nacidas de supernovas de colapso del ntcleo. Este resultado era lo esperado, ya
que en la Via Lactea se detectan nuevas estrellas de neutrones por siglo y en cambio, para que
se detecte una fusién de estrellas de neutrones binarias local se tiene que esperar mucho mas.
Estos resultados como se ha comentado no son exactos, lo importante de este estudio es ver los
ordenes de magnitud estimados para los dos casos. Por este motivo, y por la complejidad que
conlleva no se ha hecho el célculo de propagacion de errores.
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6. Conclusiones

En este trabajo se han tratado dos situaciones de formacién de estrellas de neutrones. En
primer lugar, se ha visto la posibilidad de la creacién de una estrella de neutrones como rema-
nente de la fusién de un sistema binario de estrellas de neutrones. En este caso se han comentado
los dos estudios sobre la bisqueda de ondas gravitacionales del remanente. En segundo lugar,
se ha explicado la formacién de estrellas de neutrones procedentes de una supernova. En este
trabajo se ha estudiado el caso de un remanente de larga duracion.

Después, se han visto las tasas de fusién de BNS y CCSN, y mediante un cambio de unidades
se ha conseguido expresar la tasa de sefiales detectables para el detector LIGO para ambos casos.
La tasa es mucho mayor en el caso de una estrella de neutrones procedente de supernovas de
colapso del ntcleo.

Para poder estudiar los dos casos distintos se ha utilizado un modelo, el modelo de un mi-
lisegundo magnetar. Con este modelo se tienen una serie de férmulas analiticas que describen
la frecuencia de la onda gravitacional y la amplitud de deformacion adimensional de la onda
gravitacional para un cuerpo giratorio. Ademds, se ha utilizado el paquete PyCBC [29] para
calcular la relacién senal/ruido y obtener el optimal matched filter.

En la seccién de resultados numéricos se han estudiado dos casos distintos, los cuales com-
partian una serie de parametros y se diferenciaban en otros. El primer caso a tratar ha sido
el de BNS, antes de poder calcular las funciones del modelo se ha tenido que calcular el valor
maximo de la elipticidad. Para esto se han fijado el resto de parametros y se ha calculado la
energia rotacional, E.., y la energia emitida por las ondas gravitacionales. Esta tdltima tiene
una dependencia cuadratica con la elipticidad. Por tal de obtener el valor maximo se igualan
consiguiendo para el primer caso un valor de € ~ 0.015. Una vez obtenido este valor se pueden
calcular las funciones nombradas. Para poder observar mejor la forma oscilatoria de la amplitud
de deformacion en funcién del tiempo se ha hecho una serie de ampliaciones sobre el eje hori-
zontal. También se ha representado el ruido del detector a la frecuencia que atraviesa la senal en
cualquier tiempo. Con todo esto, se ha calculado la relacién senal/ruido y se ha visto su conver-
gencia hacia un valor SNR ~ 10 para una distancia de 40 Mpc. En segundo lugar, se ha tratado
el otro tipo de estrellas de neutrones comentado, repitiendo exactamente el mismo proceso pero
con datos de frecuencia inicial y momento de inercia distintos. El valor de la elipticidad obteni-
do en este caso es, € ~ 0.12. En esta ocasién también se ha calculado el SNR, y se ha podido
comprobar que converge hacia un valor SNR & 6. Cabe comentar que a la hora de representar la
amplitud de deformacién se ha hecho con dos programas distintos, el primer programa no tenia
en cuenta la posicion del cielo ni la geometria del detector y el segundo si. Se ha calculado el va-
lor méximo de ambas amplitudes y se ha visto que se mantiene la misma relacién en ambos casos.

Aunque en todo el estudio se han hecho todos los célculos con el valor 6ptimo de la elipitici-
dad, es muy improbable que las estrellas de neutrones puedan soportar estos valores. Un valor
més realista serfa e < 1075 [33], este cambio de elipticidad hace que la sefial sea méas débil.

Por 1ultimo, se han calculado las tasas para un valor fijo del SNR, en este caso se ha elegido
SNR = 8. El valor obtenido para ambos casos es muy distinto, para BNS se ha obtenido Ryjco =~
0.24 yr~! y para el otro caso, Rrico =~ 23 yr—!. Con esto se puede concluir que es mucho més
probable que se detecten estrellas de neutrones recién nacidas para el caso de supernovas de
colapso del ntcleo. En este trabajo no se han calculado errores ya que es muy complicado esti-
marlos, nos hemos quedado siempre con los valores centrales.

Otro punto a comentar es que si se utiliza un valor menor de la elipticidad (pero eligiendo el
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mismo para los dos casos distintos estudiados), la distancia a la cual se podrén detectar estrellas
de neutrones proveniente de supernovas decaerd en un factor ~ 10 en comparaciéon con BNS.
Esto provocaria que el valor de ambas tasas fuese mas proximo. Ademads, también se tendria
que tener en cuenta que la fracciéon de remanentes de BNS que son estables durante el tiempo
suficiente para producir este tipo de sefial serda menor. Esto se debe a que, como se puede ver en
la figura 4, si la masa total del remanente es alta puede directamente colapsar a un agujero negro.

De cara al futuro seria interesante hacer otros estudios cambiando otros pardmetros como por
ejemplo, no fijar el dngulo ¢ y hacer diferentes pruebas. Cambiar la escala de tiempo de la onda
gravitacional, es decir, cambiar el parametro 7 también seria un buen estudio, ya que este valor es
desconocido. Para poder hacer de manera més eficiente estos cambios, serfa de utilidad conseguir
un programa computacional mas rapido. Para hacer este trabajo se ha utilizado Jupyterhub, por
lo tanto, dependiendo del dia, al ser online, el tiempo para ejecutar los programas iba variando.
Ademi4s, no se han podido hacer tiempos més largos porque se excedia la asignacién de memoria
en el ordenador compartido.

Referencias

[1] Steven Weinberg. Gravitation and Cosmology: Principles and Applications of the General
Theory of Relativity. John Wiley and Sons, New York, 1972. 978-0-471-92567-5.

[2] S.L. Shapiro and S. A. Teukolsky. Black holes, white dwarfs, and neutron stars: The physics
of compact objects. John Wiley and Sons, New York, 1983. 978-0-471-87316-7.

[3] Saul Ramos-Sanchez. Relatividad para futuros fisicos. Coplt-arXives, 2018. 978-1-938128-
18-9.

[4] Michele Maggiore. Gravitational Waves. Vol. 1: Theory and Experiments. Oxford Master
Series in Physics. Oxford University Press, 2007. 978-0-19-857074-5, 978-0-19-852074-0.

[5] Will C.M. Poisson E. Gravity: Newtonian, Post-Newtonian, Relativistic. Cambridge Uni-
versity Press, Cambridge, first edition, 2014. 9781139507486.

[6] B. P. Abbott et al. Observation of Gravitational Waves from a Binary Black Hole Merger.
Phys. Rev. Lett., 116(6):061102, 2016. https://arxiv.org/abs/1602.03837.

[7] J. Aasiet al. Advanced LIGO. Class. Quant. Grav., 32:074001, 2015. https://inspirehep.
net/literature/1328453.

[8] https://en.wikipedia.org/wiki/Neutron_star.

[9] Gordon Baym and Frederick K. Lamb. Neutron stars. Encyclopedia of Physics 3rd ed.,
2005. https://arxiv.org/abs/physics/05603245.

[10] R. Abbott et al. All-sky search in early O3 LIGO data for continuous gravitational-wave
signals from unknown neutron stars in binary systems. Phys. Rev. D, 103(6):064017, 2021.
https://arxiv.org/abs/2012.12128.

[11] Magdalena Sieniawska and Michal Bejger. Continuous gravitational waves from neutron
stars: current status and prospects. Universe, 5(11):217, 2019. https://arxiv.org/abs/
1909.12600.

[12] Stan Woosley and Thomas Janka. The physics of core-collapse supernovae. Nature Phys.,
1:147, 2005. https://arxiv.org/abs/astro-ph/0601261.

25


https://arxiv.org/abs/1602.03837
https://inspirehep.net/literature/1328453
https://inspirehep.net/literature/1328453
https://en.wikipedia.org/wiki/Neutron_star
https://arxiv.org/abs/physics/0503245
https://arxiv.org/abs/2012.12128
https://arxiv.org/abs/1909.12600
https://arxiv.org/abs/1909.12600
https://arxiv.org/abs/astro-ph/0601261

[13]

[14]

[19]

[20]

[21]

B. P. Abbott et al. GW170817: Observation of Gravitational Waves from a Binary Neutron
Star Inspiral. Phys. Rev. Lett., 119(16):161101, 2017. https://arxiv.org/abs/1710.
05832.

B. P. Abbott et al. Gravitational Waves and Gamma-rays from a Binary Neutron Star
Merger: GW170817 and GRB 170817A. Astrophys. J. Lett., 848(2):L13, 2017. https:
//arxiv.org/abs/1710.05834.

B. P. Abbott et al. Multi-messenger Observations of a Binary Neutron Star Merger. As-
trophys. J. Lett., 848(2):L12, 2017. https://arxiv.org/abs/1710.05833.

Nikhil Sarin and Paul D. Lasky. The evolution of binary neutron star post-merger remnants:
a review. arXiv e-prints, 12 2020. https://arxiv.org/abs/2012.08172.

B. P. Abbott et al. Search for Post-merger Gravitational Waves from the Remnant of the
Binary Neutron Star Merger GW170817. Astrophys. J. Lett., 851(1):L16, 2017. https:
//arxiv.org/abs/1710.09320.

B. P. Abbott et al. Search for gravitational waves from a long-lived remnant of the binary
neutron star merger GW170817. Astrophys. J., 875(2):160, 2019. https://arxiv.org/
abs/1810.02581.

Ben Margalit and Brian D. Metzger. The Multi-Messenger Matrix: the Future of Neutron
Star Merger Constraints on the Nuclear Equation of State. Astrophys. J. Lett., 880(1):L15,
2019. https://arxiv.org/abs/1904.11995.

Nihan Pol, Maura McLaughlin, and Duncan R. Lorimer. Future prospects for ground-based
gravitational wave detectors — The Galactic double neutron star merger rate revisited.
Astrophys. J., 870(2):71, 2019. https://arxiv.org/abs/1811.04086.

Ravi Kumar Kopparapu, Chad Hanna, Vicky Kalogera, Richard O’Shaughnessy, Gabriela
Gongzélez, Patrick R. Brady, and Stephen Fairhurst. Host Galaxies Catalog Used in LIGO
Searches for Compact Binary Coalescence Events. Astrophys. J., 675:1459-1467, 2008.
https://arxiv.org/abs/0706.1283.

Bruce Allen, Warren G. Anderson, Patrick R. Brady, Duncan A. Brown, and Jolien D. E.
Creighton. FINDCHIRP: An Algorithm for detection of gravitational waves from inspiraling
compact binaries. Phys. Rev. D, 85:122006, 2012.

Nihan Pol, Maura McLaughlin, and Duncan Lorimer. An Updated Galactic Double Neutron
Star Merger Rate Based on Radio Pulsar Populations. Res. Notes AAS, 4(2):22, 2020.
https://arxiv.org/abs/2002.10225.

B. P. Abbott et al. GW190425: Observation of a Compact Binary Coalescence with Total
Mass ~ 3,4Mg,. Astrophys. J. Lett., 892(1):L3, 2020.

Karolina Rozwadowska, Francesco Vissani, and Enrico Cappellaro. On the rate of core
collapse supernovae in the milky way. New Astron., 83:101498, 2021. https://arxiv.org/
abs/2009.03438.

Nikhil Sarin, Paul D. Lasky, Letizia Sammut, and Greg Ashton. X-ray guided gravitational-
wave search for binary neutron star merger remnants. Phys. Rev. D, 98(4):043011, 2018.
https://arxiv.org/abs/1805.01481.

Piotr Jaranowski, Andrzej Krolak, and Bernard F. Schutz. Data analysis of gravitational
- wave signals from spinning neutron stars. 1. The Signal and its detection. Phys. Rev. D,
58:063001, 1998. https://arxiv.org/abs/gr-qc/9804014.

26


https://arxiv.org/abs/1710.05832
https://arxiv.org/abs/1710.05832
https://arxiv.org/abs/1710.05834
https://arxiv.org/abs/1710.05834
https://arxiv.org/abs/1710.05833
https://arxiv.org/abs/2012.08172
https://arxiv.org/abs/1710.09320
https://arxiv.org/abs/1710.09320
https://arxiv.org/abs/1810.02581
https://arxiv.org/abs/1810.02581
https://arxiv.org/abs/1904.11995
https://arxiv.org/abs/1811.04086
https://arxiv.org/abs/0706.1283
https://arxiv.org/abs/2002.10225
https://arxiv.org/abs/2009.03438
https://arxiv.org/abs/2009.03438
https://arxiv.org/abs/1805.01481
https://arxiv.org/abs/gr-qc/9804014

28]

[29]
[30]

[31]
32]

33]

B. P. Abbott et al. GWTC-1: A Gravitational-Wave Transient Catalog of Compact Binary
Mergers Observed by LIGO and Virgo during the First and Second Observing Runs. Phys.
Rev. X, 9(3):031040, 2019. https://arxiv.org/abs/1811.12907.

http://pycbc.org/pycbc/latest/html/.

Rosalba Perna, Roberto Soria, Dave Pooley, and Luigi Stella. How rapidly do neutron stars
spin at birth? Constraints from archival X-ray observations of extragalactic supernovae.
Mon. Not. Roy. Astron. Soc., 384:1638, 2008. https://arxiv.org/abs/0712.1040.

https://wiki.ligo.org/MainRemnantGW170817#Sky_Direciton.

Lisa Barsotti, Slamowir Gras, Matthew Evans, and Peter Fritschel. Updated advanced ligo
sensitivity design curve. Technical Report LIGO T1800044-v5, LIGO Scientific Collabora-
tion. https://dcc.ligo.org/T1800044/public.

Nathan K. Johnson-McDaniel and Benjamin J. Owen. Maximum elastic deformations of
relativistic stars. Phys. Rev. D., 88:044004, 2013. https://arxiv.org/abs/1208.5227.

27


https://arxiv.org/abs/1811.12907
http://pycbc.org/pycbc/latest/html/
https://arxiv.org/abs/0712.1040
https://wiki.ligo.org/Main RemnantGW170817#Sky_Direciton
https://dcc.ligo.org/T1800044/public
https://arxiv.org/abs/1208.5227

	Introducción
	Ondas gravitacionales
	Relatividad general
	Linealización de las ecuaciones de Einstein
	Término cuadripolar

	Detectores de ondas gravitacionales
	Estrellas de neutrones
	Formación de las estrellas de neutrones


	BNS
	GW170817 y búsquedas posteriores a la fusión
	Búsqueda de ondas gravitacionales de un remanente de corta e intermedia duración
	Búsqueda de ondas gravitacionales de un remanente de larga duración

	Ecuaciones de estado

	Tasas de SN y de BNS
	Tasa de fusión de BNS
	Tasa supernovas de colapso del núcleo (CCSN)

	Señales de GW de NS recién nacidas
	Modelo de formas de ondas gravitacionales de un milisegundo magnetar 
	Balance energético de ondas gravitacionales
	SNR y optimal matched filter

	Resultados numéricos
	Caso BNS
	Caso SN
	Comparación de las tasas

	Conclusiones
	Referencias

